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Vorrede. 


Ich habe geſucht, die Lehren der Aſtronomie in 
derjenigen Ordnung vorzutragen, in weicher fie er⸗ 
funden worden find, ohne dabey mehr als die Kennt— 
niß der Elementargeometrie und einiger der bekannte⸗ 
ſten Saͤtze von den Kegelſchnitten vorauszuſetzen. 
Was mit kleinerer Schrift gedruckt iſt, und bey dem 
erſten Durchleſen uͤberſchlagen werden kann, ſetzt die 
Trigonometrie voraus, und enthält theils Berechnun⸗ 
gen der in dem Text angezeigten geometriſchen Con⸗ 
ſtruktionen, theils die Beweiſe der in dem Tert ent⸗ 
weder hiſtoriſch angefuͤhrten, oder nur fuͤr beſondere 
Faͤlle bewieſenen Saͤtze. 

Die mit roͤmiſchen und arabiſchen Zahlen ange⸗ 
führten Säge beziehen ſich auf Euklids Elemen⸗ 
te, oder wenn ein K. vorangeſetzt it, auf H. Prof. 
Camerers Ueberſetzung der drey erſten 
Buͤcher Simſons von den Kegelſchnit— 
ten (Tuͤbingen in der J. G. Cotta'ſchen Buchhand⸗ 
lung, 1809.) ö 

Tuͤbingen den 1. October 1810, 


J. G. F. Bohnenberger. 
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ö Erſtes Capi tre l. 7 2 
Von der taͤglichen Bewegung des Himmels. 


§. 1. Die Himmelskoͤrper ſcheinen ſich an der holen 
Oberflaͤche eines großen Gewoͤlbes zu befinden, welches die 
Oberflache der Erde zur Graͤuze hat. In einer ebenen Ges 
gend oder auf der See erſcheint uns dieſelbe als ein Kreis, 
in deſſen Mittelpunkt wir uns befinden, und heißt der Ho⸗ 
rizont oder Geſichtskreis, in unebenen Gegenden aber als 
eine irregulaͤre krumme Linie. Um an jedem Ort der Erde 
eine von den Irregularitaͤten ihrer Oberfläche unabhängige 
Graͤnze des Himmelsgewoͤlbes zu erhalten, auf welche man 
die Lage der Himmelskoͤrper beziehen kann, denkt man ſich 
die Oberflaͤche des ſtillſtehenden Waſſers bis an die ſchein⸗ 
bare Oberflaͤche des Himmels hinaus erweitert, wo fie den⸗ 
ſelben Kreis als Horizont bezeichnen wird, den man auf 
der See oder auf einer großen Ebene hat. Da die Rich⸗ 
tung der Schwere, welche durch einen mit einem Gewicht 
beſchwerten freyhaͤngenden Faden im Zuſtand der Ruhe oder 
durch das ſogenaunte Loth bezeichnet wird, auf der Oberflache 
des ſtillſtehenden Waſſers ſenkrecht iſt; ſo wird man auch 
mittelſt des Loths an jedem Ort der Erde ſo viele Punkte 
des Horizonts als man will, beſtimmen können. Wird 
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nemlich an einer ſenkrecht aufgeftellten Axe ein Lineal unter 
einem rechten Winkel befeſtigt; ſo wird die Ziellinie an der 
Schaͤrfe des Linials hin, Punkte des Horizonts bezeichnen, 
und bey der Umdrehung um die ſenkrecht ſtehende Axe nach 
und nach den ganzen Horizont beſchreiben, welcher demnach 
überall 90 Grade von dem Punkt abſtehen wird, wo die 
aufwarts verlaͤngerte Richtung der Schwere das Himmels⸗ 
gewoͤlbe trift, und welcher der Scheitelpunkt oder das Ze⸗ 
nith heißt. Man wird alſo den Horizont als einen groö⸗ 
ſten Kreis einer Kugel betrachten koͤnnen, in deren Mittel⸗ 
punkt ſich der Beobachter befindet, und deſſen einer Pol 
das Zenith iſt. Der andere Pol deſſelben, welcher in die 
für uns unſichtbare Hälfte dieſer Kugel faͤllt, heißt der Fuß 
punkt oder das Nadir. 


F. 2. Man wird die Sterne nur kurze Zeit beobach⸗ 
ten duͤrfen, um zu bemerken, daß ſie ihre Lage gegen den 
Horizont alle Augenblicke veraͤndern. Indem einige an dem 
Horizont ſichtbar werden und ſich immer mehr über denfels 
ben erheben, werden andere ſich demſelben naͤhern und wie⸗ 
der verſchwinden. Einige werden den Horizont bey ihrem 
niedrigſten Stand kaum beruͤhren, und wiederum anfangen 
ſich uͤber denſelben zu erheben, andere werden ſelbſt bey ih⸗ 
rem niedrigſten Stand noch betraͤchtlich uͤber den Horizont 
erhaben ſeyn, und kleine Kreiſe um einen unbeweglichen 
Punkt zu beſchreiben ſcheinen, in deſſen Naͤhe man kaum 
noch einige Bewegung an den Sternen bemerkt. Endlich 
wird man finden, daß die Punkte, in welchen die Sterne 
ihre groͤſte und kleinſte Höhe über den Horizont erreichen, 
in einem groͤſten Kreis der Sphaͤre liegen, welcher durch 
den Scheitelpunkt und denjenigen Punkt des Himmels durch⸗ 
geht, in deſſen Naͤhe die Bewegung der Sterne unmerklich 
wird. Weil die Sonne um die Mittagszeit ſich in dieſem 
Kreis befindet; ſo heißt er der Mittagskreis oder Meri⸗ 
dian, und die Durchſchnittslinie ſeiner Ebene mit der Ebe⸗ 
ne des Horizonts die Mittagslinie. Wird die Mittags, 
linie beyderſeits bis an den Horizont verlaͤngert; fo bezeich⸗ 
net ſie auf derjenigen Seite des Himmels, wo ſich die Son⸗ 
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ne um die Mittagszeit befindet, den Mittags⸗ oder Suͤd⸗ 
punkt, und auf der entgegengeſetzten den Mitter nachts⸗ 
oder Nordpunkt. Zieht man in der Ebene des Horizonts 
eine gerade Linie auf die Mittagslinie ſenkrecht; fo ſchnei⸗ 
det ſie den Horizont in zwey Punkten, von welchen der auf 
der Seite des Aufgangs der Sonne liegende der Morgen— 
oder Oſtpunkt, der entgegengeſetzte der Abend oder weſt⸗ 
punkt heißt. 


$ 3. Man wird bey dieſer allen Sternen gemein⸗ 
ſchaftlichen Bewegung, welche nach Verfluß eines Tags in 
derſelben Ordnung wiederkehrt, und daher die taͤgliche Be⸗ 
wegung heißt, keine merkliche Veränderung in der gegens 
ſeitigen Lage der Sterne bemerken. Dieſe Erſcheinungen 
find alſo fo beſchaffen, als ob ſich eine Kugel, an deren in- 
nerer Dberfläche die Sterne feſt find, und in deren Mittel⸗ 
punkt ſich das Auge des Beobachters befindet, um eine uns 
bewegliche Axe drehte, welche die weltaxe heißt, und in 
unſeren Gegenden eine gegen den Horizont ſchiefe Lage hat. 
Die zwey Punkte, in welchen die Weltaxe der Himmelsku⸗ 
gel begegnet, heißen ihre Pole, und zwar der uͤber unſerm 
Horizont erhabene der Wordpol, der entgegengeſetzte der 
Suͤdpol. Der Winkel, welchen die Weltaxe mit der Ebe⸗ 
ne des Horizonts macht, oder um welchen der Pol uͤber den 
Horizont erhaben iſt, heißt die Polhoͤhe. 

Um nun zu zeigen, daß die Erſcheinungen der taͤglichen 
Bewegung mit der Voraus ſetzung der Umdrehung einer 
Kugel um eine unbewegliche Axe uͤbereinſtimmen, ſey 
MA I Fig. 1. ein groͤſter Kreis der Sphaͤre, welcher 
durch das Zenith Z, das Nadir z und die Weltpole Y, 5 
bdurchgehe. Der ſcheinbare Weg G, gi eines Sterns 
S, s wird unter dieſer Vorausſetzung ein Kreis ſeyn, deſſen 
Ebene auf der Weltaxe ) ſenkrecht ſteht. Der Stern S 
komme waͤhrend ſeiner taͤglichen Bewegung in dem Punkt £# 
in den groͤſten Kreis MAZ Pr auf der Suͤdſeite des Schei⸗ 
tels Z. Man faͤlle aus 2 das Perpendickel ZR auf die 
Ebene des Kreiſes ZIG; fo wird dieſes in die gemeine 
ſchaſtliche Durchſchnittslinie FG der Ebene dieſes Kreiſes 
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und des gröften Kreiſes NA U fallen (XI, 38 E.) Man 
lege durch den Scheitelpunkt Z und den Stern S einen Bo⸗ 
gen ZI eines groͤſten Kreiſes, welcher den Abſtand des 
Sterns vom Scheitel meſſen wird, ziehe RS und die Chors 
den 28, ZH. Da der Punkt C, in welchem die Weltaxe 
Pr die Ebene des Kreiſes ESC ſchneidet, der Mittels 
punkt des leztern iſt; ſo iſt von allen geraden Linien, die 
von dem Punkt an des Kreiſes Ve Umfang gehen, 
die RF die kleinſte, RG die groͤſte (111, 7. E.) In den 
bey E rechtwinklichten Dreyecken ZRF, ZRS, welche die 
Seite ZR gemeinſchaftlich haben, iſt alſo ZS> A, mit⸗ 
hin auch der Bogen ZS> Bogen ZH. Der Stern iſt alſo 
in “ dem Scheitel Z am naͤchſten, und hat daſelbſt feine 
groͤſte Höhe, Es komme nun der Stern s in den Punkten 
Fund g in den groͤſten Kreis MAZPp auf der Nordſeite 
des Scheitels Z. Faͤllt man jetzt aus dem Scheitelpunkt z 
das Perpendickel Er auf die erweiterte Ebene des von dem 
Stern beſchriebenen Kreiſes 7%, und macht die fernere Cons 
ſtruktion wie vorhin; fo iſt (III, 8. E.) rf die kleinſte, rg 
die gröfte der von r an dieſen Kreis gehenden geraden Linien, 
mithin Zr> Zf, und Bogen e Bogen Zf, aber Ag. 
Der Stern s hat alſo in 7 feine groͤſte, und in g feine 
kleinſte Höhe über dem Horizont. Der groͤſte Kreis, wel— 
cher durch die Pole P. p der Himmelskugel und den Scheis 
telpunkt 2 durchgeht, geht folglich durch alle diejenige 
Punkte, in welchen die Sterne ihre groͤſte und kleinſte Höhe 
erreichen, und iſt der Meridian. Diejenigen Sterne, deren 
Abſtand vom Pol kleiner als die Polhoͤhe EW ift, wer⸗ 
den bey ihrem niedrigſten Stand in g den Horizont MN 
nicht erreichen, und die halbe Summe ihrer groͤſten Hoͤhe 
M und der kleinſten Ng wird der Polhoͤhe NP, die halbe 
Differenz derſelben aber dem Abſtand Pf oder A des Sterns 
vom Pol Y gleich ſeyn. 

Iſt der Abſtand eines Sterus von dem über den Ho: 
rizont erhabenen Pol P der Polhoͤhe gleich; fo wird er bey 
ſeinem niedrigſten Stand den Horizont in dem Nordpunkt 
N berühren, und wenn jener Abſtand größer als die Pols 
hoͤhe iſt; ſo wird ein Theil ſeines ſcheinbaren Wegs unter 
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den Horizont fallen. Steht ein Stern 90° von den Polen 
ab; fo beſchreibt er einen groͤſten Kreis 40, welcher durch 
den Horizont halbirt wird, weil alle groͤſten Kreiſe einer 
Kugel ſich halbiren, und da dieſer Kreis fo wie der Hori— 
zont auf der Ebene des Meridians ſenkrecht iſt; ſo iſt die 
gemeinſchaftliche Durchſchnittslinie der erſtern auf dem Me⸗ 
ridian ſenkrecht (XI, 19. E.) und der Stern geht in dem 
Oſtpunkt auf, in dem Weſtpunkt unter. Die Sonne be⸗ 
ſchreibt zur Zeit der Tag⸗ und Nachtgleichen dieſen Kreis, 
und daher heißt derjenige groͤſte Kreis, deſſen Pole die zwey 
Pole der Himmelskugel ſind, der Aequator. Alle uͤbri⸗ 
gen von den Sternen während der taͤglichen Bewegung be- 
ſchriebenen kleineren Kreiſe heißen Parallelkreiſe des Ae⸗ 
quators. So wie der Abſtand der Sterne von dem Über 
den Horizont erhabenen Pol waͤchst und größer als 909 
wird, fallt immer ein größerer und groͤßerer Theil ihrer 
Parallelkreiſe unter den Horizont, bis endlich diejenige, de⸗ 
ren Abſtand vom Pol dem Bogen PU, welcher burch den 
PM vder die ihm gleiche Polhoͤhe PN (F, 15. E.) zu 180° 
ergänzt wird, den Horizont in dem Suͤdpunkt M nur noch 
beruͤhren, und nicht mehr uͤber denſelben ſich erheben. 


F. 4. Um die Lage des Meridians genauer als durch 
die Beobachtung der groͤſten oder kleinſten Höhe eines Sterns 
zu beſtimmen, kann man ſich einer der folgenden Methoden 
bedienen. 

1.) Man waͤhle einen der nie untergehenden Sterne, und 
warte die Zeit ab, da er ſich bey ſeiner taͤglichen Bewe⸗ 
gung am weiteſten auf der Oſt- und Weſtſeite von dem 
Meridian entfernt. In dieſem Augenblik wird ein durch 
den Stern K oder R Fig. 2. und den Scheitelpunkt 2 
gelegter groͤſter Kreis ZRH, ZRH den Parallelkreis 
GRFR', welchen der Stern um den Pol beſchreibt, ber 
rühren, und der zwiſchen den zwey berührenden Vertikal⸗ 
kreiſen ZRH, ZRH in der Mitte liegende Vertikalkreis 
ZPN wird der Meridian ſeyn. Die zwey Vertikalebe⸗ 
nen koͤnnen durch Bleylothe beſtimmt werden, hinter 
welchen man das Aug an einer beſtimmten Stelle, z B. 
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einer kleinen Oefnung in einem befeftigten Stuͤk Blech, 
haͤlt, indem man die Bleylothe fo lan e verſchiebt, bis 
fie den Stern bey feiner groͤſten Digreſſton bedecken. 

2. Unter der Vorausſetzung einer gleichfoͤrmigen Umdrehung 
der Himmelskugel wird die Zeit, welche von dem Durchs 
gang eines Sterus durch den Meridian uͤber dem Pol 
bis zu feinem naͤchſtfolgenden Durchgang durch denfelben 
unter dem Pol verfließt der Hälfte der vollen Umlaufs zeit 
deſſelben um den Pol gleich ſeyn, weil die Ebene des 
Meridions durch die Weltaxe, mithin durch die Mittel⸗ 
punkte aller Parallelkreiſe des Aequators geht, und daher 
dieſelbige halbirt. Man haͤnge alſo ein Loth auf, halte 
das Aug au einer kleinen Oefnung, welche in einem hos 
rizontal hin und her beweglichen Blech angebracht iſt, und 
beobachte, ohne das Blech zu verruͤcken die Zeiten des 
obern, untern und hierauf wieder des obern Durchgangs 
an dem Faden. Sind die Zwiſchenzeiten gleich; ſo iſt 

die durch den Ort des Augs und das Bleyloth gelegte 
Ebene, die Ebene des Meridians. Sind ſie aber uns 

gleich; ſo muß die Vertikalebene gegen derjenigen Seite 
hingeruͤkt werden, wo die Zwiſchenzeit größer war als 
auf der andern, d. i. man muß das Blech nach der ent⸗ 
gegengeſetzten Seite hin bewegen, und dieſes Verfahren 
ſo oft wiederholen, bis die Zwiſchenzeiten gleich werden. 

3. Nimmt man auf dem Parallelkreis eines Sterns S Fig. 
1. auf der andern Seite des Meridians von letzterem an 
einen Bogen dem SF gleich; fo werden die von K aus 
an die Endpunkte dieſer Bogen gezogenen geraden Linien 
einander gleich (LU, 7. 8. E.) Daher find auch die Abs 
ſtaͤnde vom Scheitel auf beyden Seiten des Meridians 
einander gleich, und der Zeitpunkt des Durchgangs eines 
Sterus durch den Meridian fällt in die Mitte zwiſchen 
die zwey Zeitpunkte, da er gleiche Hoͤhen vor und nach 
feinem Durchgang durch den Meridian hatte. Man kann 

alſo durch Beobachtung der Zeiten, da ein Stern auf 
beyden Seiten des Meridians gleiche Hoͤhe hatte, die Zeit 
ſeines Durchgangs durch denſelben finden, und dieſe mit 
derjenigen vergleichen, welche man auf aͤhnliche Art wie 
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in n. 2. bey dem Durchgang durch eine Vertikalebene 
beobachtet hat, und dadurch finden, ob dieſe Vertikal⸗ 
ebene in oder auſſerhalb des Meridians faͤllt. Dieſe Me⸗ 
thode, die Zeit des Durchgangs eines Sterns durch den 
Meridian zu finden, nennt man die Methode der corre⸗ 
ſpondirenden Hohen. 

4.) Auf einer horizontalen Ebene befeſtigt man einen Stift 
ſenkrecht, und bemerkt Vormittags von Zeit zu Zeit die 
Laͤnge ſeines Schattens. Nachmittags wartet man die 
Zeiten ab, da der Schatten wieder dieſelben Laͤngen er⸗ 
haͤlt. Nun verbindet man die Endpunkte gleicher Schat⸗ 
tenlaͤngen durch gerade Linien, halbirt ſie und zieht durch 
den Fußpunkt des Stifts und die Halbirungspunkte ge⸗ 
rade Linien. Dieſe werden, wenn man genau beobachtet 
hat auf einander fallen und die Mittagslinie bezeichnen. 
Weil, wie in der Folge wird gezeigt werden, die Sonne 
nicht genau einen Parallelkreis des Aequators beſchreibt; 
ſo erfordert dieſe Methode, ſo wie die ihr aͤhnliche der 
correſpondirenden Hoͤhen bey Sonnenbeobachtungen eine 
Correktion. 3525 


ö 

F. 5. Mittelſt der ſphaͤriſchen Trigonometrie laͤßt ſich das 
im vorhergehenden F. in n. 1. und 2. gezeigte Verfahren, die 
Lage des Meridians zu beſtimmen, abkuͤrzen. ö 

Bey der Methode n. 1. berührt der Vertikalkreis ZAH 
Fig. 2. den Parallel des Sterns bey feiner groͤſten Digreſſion in 
H. Man ziehe aus dem Pol P den groͤſten Kreis PR an den 
Beruͤhrungspunkt R; fo ift der ſphaͤriſche Triangel PZ bey R 
rechtwinklicht; und es verhaͤlt ſich: 

1.) Sin. PZ : Sin. PR = Sin. tot. : Sin. FER; 
2.) Cos. PZ : Cos. PR = Cos. ZR : Sin. tot.: 
3.) Tang. PE: Tang. PR = Sin. tot.: Cos. EAN; 

Kennt man die Polhoͤhe PIV; folglich auch ihr Complement 
P, und die Polardiſtanz PR des Sterns: fo findet man aus 
n. I. den Winkel PZR, welcher durch den zwiſchen dem Ver⸗ 
tikalkreis, in welchem man die groͤſte Digreſſton des Sterns von 
dem Meridian beobachtete, und dem Meridian ZN begriffenen 
Bogen FIN des Horizonts gemeſſen wird. Man kennt alſo die 
Abweichung dieſes Vertikalkreiſes von dem Meridian. Aus eben 
dieſen Stuͤcken erhält man die Zenithdiſtanz ZA des Sterns 
bey feiner groͤſten Digreſſion durch n. 2., und mittelſt n. 3. 
den Winkel Z PR, oder die Anzahl Grade, welche auf den Do: 
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gen R des Parallels gehen, und hieraus mittelſt der Umlaufs⸗ 
zeit des Sterns, die Zwiſchenzeit zwiſchen ſeinem obern Durch⸗ 
gang durch den Meridian und der Zeit ſeiner groͤſten Digreſſion. 
Bey der Methode n. 2. kennt man die Zeiten des Durch: 
gangs des Sterns durch einerley Vertikalkreis Tn Fig. 2. in 
und „, und ſeine Umlaufszeit, und hieraus den Winkel PS, 
wenn man ſchließt: Umlaufszeit: Zeit von s bis “ = 360: 4. 
Mau ziehe aus dem Pol P den gröften Kreis Pr auf Zh ſenk⸗ 
recht; fo halbirt dieſer den Winkel Pe und man kennt Pr. 
In dem bey z rechtwinklichten Dreyeck Per verhaͤlt ſich Cosin. 
H: Cotang. Ps Sin. tot: Tang. Per, woraus man mit: 
telſt der Polardiſtanz Pr den Winkel Prr findet. Sodenn hat 
man in dem Dreyeck Pr die Proportion Sin. PZ : Sin. Pr 
Sin Pr: Sin. PZ, woraus ſich der Winkel PZr ber der 
Bogen Wu des Horizents zwiſchen dem Vertikalkreis ZA und 
dem Meridian Z ergiebt. Sind die zwey Zwiſchenzeiten nur 
wenig verſchieden; fo hat man ſehr nahe wenn man ſtatt der 
Tangenten und Sinus der kleinen Winkel 90 — rr, Par und 
PZs die Wilikel oder Bogen ſelbſt ſetzt 
Cos. : Sin, tot. n FPs : Por 

Sin. : Sin. Ee = ler 2 FAZ 

Sin. PZCos. He: Sa 117 Sin, tot. 
l ! > in. Ps Sin. tot. 

S F Cos. Pr 

! d. i. Sin. PZ: Tang. Ps 
und der Winkel 90 — rPs ergiebt ſich unmittelbar, wenn man 
Den Unterſchied des vierten Theils der Umlaufszeit des Sterus 
und der halben Zwiſchenzeit zwiſchen einem obern und untern 
Durchgang durch den Vertikalkreis in Grade oder deren Unter⸗ 
abtheilungen verwandelt, indem man ſchließt: 

4 Umlaufszeit: Unterſchied = 90° : 90% — rPs. 


F.. Die naͤhere Beſtimmung der Lage eines Sterns 
gegen den Horizont und ſeiner taͤglichen Bewegung ergiebt ſich 
nun auf folgende Art. Es ſey MZ Pep Fig. 3. der Meridi⸗ 
an, MHN der Horizont, und ein Stern in S. Man lege durch 
den Scheitel 2 und den Stern einen groͤſten Kreis 28, 
welcher dem Horizont in FJ begegne: fo iſt ZH ein Verti⸗ 
kalkreis, SZ des Sterns Abſtand vom Scheitel, und IS 
feine Höhe über dem Horizont, gegen welche feine Lage be 
ſtimmt iſt, wenn man feine Höhe AS, und den Bogen MI 
des Horizonts kennt, welcher von dem Nordpunkt Van durch 
den Verlikalkreis abgeſchnitten wird, und das Azimuth 
des Sterns heißt. Ein Parallelkreis ASL des Horizonts 


r r., 


\ 
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heißt ein Höhenkreis (Almucantharat), und alle in dem⸗ 
ſelben befindlichen Sterne haben einerley Hoͤhe, welche durch 
die Bogen SH oder MK, NL gemeſſen wird. Man lege 
durch den Stern & auch noch einen Parallelkreis FSG des 
Aequators. Der Bogen Es dieſes Parallelkreiſes mißt den 
Winkel FIS am Pol P, von welchem die Zeit zwiſchen 
ſeinem Durchgang durch den Meridian und dem Augenblick, 
da er in § war, abhängt, und welcher daher der Stunden⸗ 
winkel heißt. Der Hoͤhenkreis KST. ift als ein Parallels 
kreis des Horizonts auf der Ebene des Meridians ſenkrecht, 
und der Parallelkreis 78 des Aequators iſt auf der Welt⸗ 
axe Pr, und daher ebenfalls auf der Ebene des Meridiaus 
ſenkrecht. Folglich iſt (XI, 19. E.) Die gemeinſchaftliche 
Durchſchnittolinie SR der Ebenen KSL und FSG auf der 
Ebene des Meridians ſenkrecht, und der Punkt R fallt in 
den Durchſchnittspunkt der Durchmeſſer KI., FG der Kreiſe 
e i 

Iſt nun 2.) die Polhoͤhe PV, Polardiſtanz PS und 
Höhe S des Sterns gegeben, fo findet man den Stunden— 
winkel Y, wenn man auf dem Meridian von dem Hori— 
zont an 1 der Höhe des Sterns gleich nimmt, durch K 
die KL mit MN parallel zieht, PF und PG durch eine ge⸗ 
rade Linie #G miteinander verbindet. Dadurch erhält man 
den Punkt R, in welchem das von dem Stern auf die Ebene 
des Meridians gefaͤllte Perpendikel SR dem Durchmeſſer 
FG feines Parallelkreiſes begegnet, und daher den Bogen 
Fo, weun man ſich, wie in der 4:ten Figur den Halbzirkel 
FSG auf die Ebene des Papiers, in welcher der Meridian 
MZPzp mit der Axe H, dem Durchmeſſer MN des Hori⸗ 
zonts, der Vertikallinie Zr, und den Durchmeſſern Y, 
der Parallelkreiſe des Aequators und des Horizonts, 
verzeichnet angenommen wird, niedergelegt denkt, und in 
dem Punkt & auf der FG ein Perpendikel errichtet, wel⸗ 
ches dem über FG als Durchmeſſer beſchriebenen Halbzirkel 
V in & begegnet, und den geſuchten Bogen FS abſchneidet. 
2.) Siucht man umgekehrt aus der Polhoͤhe, Polar⸗ 
diſtanz und dem Stundenwinkel die Hoͤhe des Sterns; ſo 
beſtuumt man FG wie vorhin, nimmt in dem über Y be⸗ 
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ſchriebene Halbzirkel von Y an den Bogen Vs dem Stun⸗ 
denwinkel gleich, fällt von S das Perpendikel SR auf FG, 
und zieht durch R die Parallele XL mit MN. Dieſe wird 
auf dem Meridian den Bogen MK abſchneiden, welcher des 
Sterns Höhe mißt. 

3.) Für eine gegebene Polhoͤhe findet man aus dem 
Azimuth und der Hoͤhe eines Stern ſeine Polardiſtanz und 
den Stundenwinkel durch eine aͤhnliche Conſtruktion. Das 
Azimuth Fig. 3. wird ſowohl durch den Bogen NA 
des Horizonts, als auch durch den zwiſchen dem Meri⸗ 
dien und dem Vertikalkreis ZZ begriffenen Bogen ZS des 
Parallelkreiſes des Horizonts gemeſſen. Nimmt man alfo 
(Fig. 4.) MK = Ml. S der Hoͤhe des Sterns, zieht XXL, 
beſchreibt über KL einen Halbzirkel K, nimmt von Z an 
den Bogen Le dem Azimuth gleich, und fällt von s das 
Perpendikel sR auf K.; jo hat man den Punkt R, in 
welchem die Durchmeſſer der durch den Stern gelegten Pas 
rallelkreiſe des Horizonts und des Aequators ſich ſchneiden. 
Zieht man nun durch R die F@ auf Pr ſenkrecht; fo hat 
man die Polardiſtanz PF oder PT des Sterns, woraus ſich 
hernach der Stundenwiakel wie vorhin ergiebt. 

4.) Um aus der Polhoͤhe, Polardiſtanz und dem Stun⸗ 
denwinkel das Azimuth zu finden, macht man dieſelbe Con⸗ 
ſtruktion wie in n. 2. beſchreibt ſodenn über KL einen Halb⸗ 
zirkel, und errichtet in K das Perpendikel Rs auf KL, wel⸗ 
ches von Z an den Bogen L abfchneidet, der dem Bogen 
NH Fig. 3 aͤhulich iſt, und daher eben fo viele Grade ent⸗ 
haͤlt, als der Bogen NZ, mithin das Azimuth beſtimmt. 


$. 7. Im Augenblick des Auf⸗ oder Untergangs eis 
nes Sterns faͤllt ſein Hoͤhenkreis mit dem Horizont zuſam⸗ 
men, der Punkt R Fig. 4. fällt in den Durchſchnittspunkt 
J des Durchmeſſers FG feines Parallels mit dem Durch⸗ 
meſſer MN des Horizonts, und der auf die Ebene des Mer 
ridians niedergelegte Hoͤhenkreis fällt auf den Meridian ſelbſt. 
Errichtet man alſo in dem Punkt 777 die Perpendikel 77, 
A auf den Linien FG, MN; fo wird erſteres den Stun⸗ 
denwinkel 77, letzteres das Azimuth Wo für den Augen: 
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blick des Auf- oder Untergangs abſchneiden. Dieſer Stun⸗ 
denwinkel wird alſo durch die Haͤlfte der Anzahl Grade gemeſſen, 
welche auf den über dem Horizont liegenden Theil des Pas 
rallelkreiſes eines Sterns gehen, und heißt daher der halbe 
Tagbogen des Sterns. Wird die Zeit berechnet, welche 
der Stern gebraucht, um dieſen Bogen zu durchlaufen, in⸗ 
dem man ſchließt: 360: 4 Tagbogen = Umlaufszeit des 
Sterns: geſuchten Zeit, und zu dem Augenblick des Durch⸗ 
gangs des Sterns durch den Meridian addirt und davon 
abgezogen; ſo hat man die Zeit ſeines Untergangs und Auf⸗ 
gangs. 

Zieht man das Azimuth fur den Augenblick des Auf⸗ 
gangs eines Sterns von 90° ab, oder nimmt feinen Ueber⸗ 
ſchuß über 90°, wenn es 90° uͤberſteigt; fo hat man den 
zwiſchen dem Oſt⸗ oder Weſtpunkt und dem Punkt des Auf⸗ 
oder Untergangs des Sterns liegenden Bogen des Hori— 
zonts, welchen man die Morgen- und Abendweite (ampli- 
tudo ortiva et occidua) des Sterns nennt. Dieſe wird 
alſo in der vorhin gezeigten Conſtruktion durch den Bogen 
zu gemeſſen. 

Wenn die Polardiſtanz eines Sterns = 90° iſt, und 
er folglich den Aequator beſchreibt; fo fällt der Punkt 77 
in O, das Azimuth für die Zeit des Auf- und Untergangs 
wird ebenfalls = 90°, die Morgen- und Abendweite vers 
ſchwindet, und er geht in dem Weſtpunkt unter. Die eine 
Hälfte feines ſcheinbaren Wegs faͤllt über, die andere Haͤlfte 
unter den Horizont, und unter der Vorausſetzung einer 
gleichformigen Umdrehung der Himmelskugel verweilt er 
eben ſo lang uͤber als unter dem Horizont. 

Stehen zwey Sterne gleichweit von den ihnen zunaͤchſt⸗ 
liegenden Polen, folglich gleichweit von dem Aequator der 
eine gegen dem Nordpol, der andere gegen dem Suͤdpol 


hin ab; fo wird, wenn man 5 ei = PF nimmt und die 


gerade Linie FG zieht, OC' = OC und O,. = OW. 
Dieſe Sterne haben alſo gleiche Morgen- und Abendweiten, 
nur faͤllt fie bey dem ſuͤdlichen Sterne in die ſuͤdliche, bey 
dem noͤrdlichen in die noͤrdliche Haͤlfte des Horizonts. Fer⸗ 
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ner werden C und CN, mithin auch Fs, und G . 
GW und Fil“ einander gleich. Der fühliche Stern vers 
weilt alſo eben ſo lang unter dem Horizont, als der noͤrdli⸗ 
che uͤber demſelben, und der halbe Tagbogen des noͤrdlichen 
Sterns uͤbertrift den halben Tagbogen eines im Aequator 
befindlichen, d. i. 90° um eben fo viel, als dem füdlichen 
zu 90° fehlt. Dieſer Unterſchied zwiſchen 90e und dem hal⸗ 
ben Tagbogen eines Sterns heißt ſeine Aſcenſtonaldifferenz, 
(differentia ascensionalis) und wird alſo bey obiger Con— 
ſtruktion durch den Bogen & gemeffen, wenn man OPbis 
an den Halbzirkel 48 hinaus verlängert, 


F. 8. Die H. 6. und 7. gezeigte Conſtruktionen konnen nun 
auf folgende Art mittelſt der ebenen Trigonometrie berechnet 
werden. Man ziehe Rr und K auf MN ſenkrecht; fo hat man 


Rr Sin. R#r Sin. VK Sin. tot. 

Kk ( R. = cow : Sin. tot.; N ANN 
Sin. MK | = Cos. PN l Cos. PN 

co Cos. (0% J, Sin. C %;. „„, Cos. PFSin: P 

Cos. PR} ON Cos. PN 5 Sin. PN 5 CM, CD 


Sin. MR Sin. tot. — Cos. PH Sin. PN 
alſo R RI - C, = o re 


Man ziehe Cs; fo verhält ſich in dem bey K rechtwünklichten. 
09 
a 770 : R H Sin. tot.: Cos. ES Alſo iſt 


in. PF 
CR Sin. tot. 


Kr Cos. PFSin. PN 
BEER Sin. n. tot. — Cos. in. 
’ ſubſtituirt Cos. Fe = Sin. Ff bor PN ea 
Setzt man zur Abkürzung die Polhoͤhe = 1, die Polardiſtanz 
des Sterns =d, feine Höhe =h und den Stundenwinkel St; 
fo wird: fi 


- Dreyed Ros, 


Cos. E = „oder wenn man obigen Werth von CR 


Sin. 4 Sin. tot. — Cos. d Sin. 4 


. in. tot. i 

1.) Cos 37,3 Sin 85 ‚und hieraus 
£ Sin. 7 Cos. d Sin. tot. + Cos. / Sin. 4 Cos. : 

2.) Sin. 51 — ĩð?tð 


Sin. tot. 2 
Sin. tot. 3 Sin. ñ Sin. I Cos. d Sin. tot. ＋ Cos. J Sin. d Sin. tot. 
-28in. 3 Cos. ISin. d 
BERN. Sin; we 
5 „ 28in. 3 2 Cos. Z Sin. 
= Sin. (/ ＋ 4) Sin. tot. 2 Ber 
Sin. # SE Cos. 1 Sin. d 
Sin, tot. Sin. tot. 


3.) Sin. 3 S Sin. ( A) 2 
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Sin, X Cos. 1 Sin. 4 
f.... m Sin. (144) - Sin. % 


Sin. tot · Sin, tot. 
ö Sin. $ C.- Cos. 2 ＋ 449 
2 Sin. tor. > 
40 Sin.je = Sin.5 (fd A) Cos. 3 (IHd-+ H Sin. tot 
5 er Cos. I Sin. 4 4 


Sin. (F. - Cos. I Sin. tot? 
Cos. J Sin. 4 
bus ſetzt. N 
Ferner verhält ſich: 


— 
— 


wenn man 


5 Cos. CO ; . 8 Deine 
Ces Phe OH S. Cos. Eu 3: Sin. tot,; folglich iſt 07 = 
Cos. EEE Sin. tot. f 
0s. PN 2 
Rr 3 
: Sin. WR : Sin. RM.. — 
Sin. 725 l Cosin. PN : Sin. PN? ıW = 
Sin. UK Sin. PN 
Cos. PN 
Daher iſt ee wo 2 Sin. UK Sin. PN Cos. PF Sin. tot. 
RE 8 Cos. PN — 


sE 5 
Und nun 5 11 : RE Sin. tot.: Cos. As: folglich iſt 
08, 
RE Sn. tot. 


Cos. NM und wenn man obigen Werth von Rz 


Cos. Ke = 


ſubſtituirt 
S Sin. MR Sin. PN Cos. PF Sin. tot. Sin mithi 
er ea ei ‚Cos, PN Cos. MK re hin 


Cos. PF Sin. tot. — Sin. M Sin. PN 
Cos. L = = Cos. K FR, S 
oder wenn man das Azimuth = a ſetzt, und die obigen Benens 
nungen beybehaͤlt. ö 

Cos. a Sin. tot. — Sin. a Sin. “ 
Cat Cos. a Cos. J 
Daher 6.) Sin, tot., Cos. 4 = Sin. Sin. Sin. tot. Cos. 4 Cos. I Cos. a 
= Sin, Sin. /Sin. tot. Cos. Cos. ISin. tot, 
＋2 Cos. 2 Cos. 2 Cos. 1 
Sin. tot. j 


Sin. tot., 


Sin. tot. 


2 Cos. Ta 
= „„ — Sin. tot. 2 Cos. (II) 


RT 6 Sin. tot. 
9 05.54 8 08. Cos. 1 
Sin, tot; Sin,. tot. = Ces A. Cos Kr 90 g 


. 2008. (LAL) Cos. 20 f 2 
SR Sin. tot, 5 
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sn Cos. & (TA) Cos. U-h—d) — 
7... — 87 . 
7.) Cos. 2 . Cos. ñ Cos. 2 . = ee 


— Cos. S Cos. (TA) u. 
ER Cos. i Cos. Z = = „wenn TITAN. 
etzt man in n. 1. die Hoͤhe 4 S o; fo wir 
en = Cos. d Sin. 4 Sit bet. ee Gotang. 4 Tang! 
e Sin. 4 Cos. 4 * Sin. tot. 
und der Stundenwinkel 2 iſt dem halben Tagbogen gleich, wel⸗ 
cher fo lange = 90° if als bie ler diſtanz d<go°, Demnach iſt 
. an 
8.) Sin. dit, ase. = — f 
Für k Ro verwandelt ſich die Formel n. 3. in folgende: 


Cos. a & een ‚und nun iſt = das Azimuth für den 
Augenblick des Aufgangs oder Untergangs, mithin 


Cos. d Sin. tot. 
9.) Sin. ampl, ort. aut. oceld. 7 re —— 


os. 4 + 

Aus n. 4. ergiebt ſich, daß der Sinus der Höhe für to 
am groͤſten und für t = 180°, wo Sin. Z = Sin. tot. wird, am 
kleinſten iſt. Im erſten Fall iſt KE =1+d oder = 180 (2-+d) 
je nachdem Il kleiner oder größer als 909 iſt; folglich die 
Meridianhoͤhe des Sterns in den noͤrdlichen oder ſuͤdlichen Qua⸗ 
dranten des Meridians faͤllt. Im zweyten Fall wird 

- 2 Cos. /Sin. d Sin. / Cos. d - Cos. / Sin. a 

Sin. k = Sin. (f 4) Sin. Be Sin. tot. 
=Sin. (I- d), und daher die Höhe unter dem Pol =/-d, 
welche negativ wird, oder unter den Horizont fällt, wenn d>Z, 

Die Sterne erreichen alſo in dem Meridian ihre groͤſte und 
kleinſte Höhe über dem Horizont, uͤbereinſtimmend mit F. 3. Zur 
einerley Polhoͤhe, Polardiſtanz und Höhe werden vermögen, 1. 
und 5. die Cos. t und 2, alſo auch die Stundenwinkel und 
Azimuthe ſelbſt auf beyden Seiten des Meridians einander, 
gleich, worauf ſich die Methode der correſpondierenden Höhen 
zur Beſtimmung des Durchgangs eines Sterns durch den Meris 
dian und der Lage der Mittagslinie gruͤndet. 
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F. 9. Wenn der Beobachter feinen Standpunkt vers 
aͤndert, und gegen Norden fortgeht, ſo wird er finden, daß 
diejenigen Sterne, welche an ſeinem erſten Standpunkt bey 
ihrer kleinſten Hoͤhe unter dem Pol den Horizont beruͤhrten, 
ſich an ſeinem zweyten Standpunkt nicht mehr ſo tief gegen 
denſelben herabſenken, und Sterne, welche vorher unterge⸗ 
gangen ſind, werden nun beſtaͤndig uͤber ſeinem Horizont 
bleiben. Auf der Suͤdſeite hingegen wird von dem uͤber 
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dem Horizont liegenden Theil des Parallels ſuͤdlicher Sterne 
ein größerer Theil unter den Horizont fallen, und einige, 
die er vorher noch in kleinen Hoͤhen in dem Meridian er⸗ 
blickte, werden für ihn ganz verſchwunden ſeyn. Das Ges 
gentheil wird Statt finden, wenn er gegen Süden fortgeht. 
Sterne, welche auf der Nordſeite des Meridians beſtaͤndig 
uͤber dem Horizont blieben, werden jetzt untergehen, und 
auf der Suͤdſeite wird er Sterne ſich uͤber den Horizont er⸗ 
heben ſehen, welche ihm an ſeinem erſten Standpunkt nie⸗ 
mals zu Geſicht kamen. Hat der Beobachter an ſeinem er⸗ 
ſten Standpunkt 4 Fig. 5. einen Stern ein feinem Schei⸗ 
tel Z, und einen andern gegen Suͤden an dem Horizont 
nach der Richtung 4 ftehen ſehen; fo wird er, wenn er 
gegen Süden nach 3 fortgegangen iſt, den Stern, welcher 
in ſeinem Scheitel war, bey ſeiner Meridianhoͤhe gegen Nor⸗ 
den von dem Scheitel abſtehen ſehen. Waͤren die Richtun⸗ 
gen der Schwere, welche ſeine Vertikallinien beſtimmen, 
mit einander parallel, und an ſeinem zweyten Standpunkt 
B die mit AZ gezogene Parallele BS feine Vertikallinie; 
fo würde, wenn der Stern L ſich in einer nicht ſehr großen 
Diſtanz 4 von der Erde befaͤnde, derſelbe nun nach der 
Richtung Bs von dem Standpunkt 2 aus geſehen werden, 
und folglich uͤbereinſtimmend mit der Beobachtung von dem 
Scheitel §' um den Winkel Ss gegen Norden abftehen, 
Alsdenn muͤßte aber der Winkel SA zwiſchen dem am 
Scheitel und dem am Horizont befindlichen Stern, welcher 
alſo an feinem Standpunkt ein rechter war, in den ſtump⸗ 
fen Winkel SBM übergegangen ſeyn. Allein er wird an 
feinem Standpunkt B dieſen Winkel noch einem rechten Win⸗ 
kel gleich finden, und daher werden die von „ und A nach 
dem Stern gezogenen Geſichtslinien nicht bemerkbar von der 
parallelen Lage verſchieden ſeyn. Sein Horizont wird nun 
in die Lage Im gekommen ſeyn, und der vorher am Hori⸗ 
zont befindliche Stern wird ſich um eben fo viel uͤber den Ho⸗ 
rizont erhoben haben, als der am Scheitel geſtandene von 
demſelben gegen Norden hin abgeruͤckt iſt. Die Richtungen 
der Schwere ſind alſo nicht mit einander parallel, und die 
Veraͤnderung des Scheitelabſtands der Sterne ruͤhrt allein 
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von ihrer nicht parallelen Lage her. An dem Standpunkt 
B muß alſo, wenn man den Winkel § Is dem in B beob⸗ 
achteten Scheitelabſtand gleich macht, die Be die Vertikal⸗ 
linie ſeyn, welche mit der erſtern in einem Punkt C unters 
halb der Erdoberfläche zuſammenlauft. Hiezu kommt noch 
die Erfahrung, daß man auf der See von entfernten erha— 
benen Gegenſtaͤnden zuerſt nur die Spitzen erblickt, indem 
ihr unterer Theil durch die Oberflaͤche des Waſſers bedeckt 
wird, und ſie ſich nach und nach immer mehr uͤber dieſelbe 
zu erheben ſcheinen, ſo wie man ſich ihnen naͤhert. Die 
Oberflaͤche des ſtillſtehenden Waſſers und der Erde, ſo weit 
ſie uns eben zu ſeyn ſcheint, iſt alſo keine ebene, ſondern 
eine krumme erhabene Fläche, und der Horizont iſt eigents 
lich eine Ebene, welche die Oberflaͤche des ſtillſtehenden Waſ⸗ 
ſers berührt. 5 
Wenn der Beobachter immer weiter nach der Richtung 
der Mittagslinie fortgeht; ſo wird er einen Stern, der vor— 
her in ſeinem Scheitel ſtund, immer weiter von demſelben 
nach einer Richtung abrücken ſehen, welche der feiner Bewe— 
gung auf der Erdoberflaͤche entgegen geſetzt iſt, und zwar 
bey gleichen auf der Erde zuruͤckgelegten Wegen nahe um 
gleich viel, von welchem Ort der Erde man auch ausgehen 
mag. Die Geſtalt der Erde muß alſo der Geſtalt eines 
Koͤrpers ſehr nahe kommen, der allenthalben gleich ſtarke 
Krümmung hat, d. i. einer Kugel. Unter dieſer Voraus⸗ 
fegung werden die Richtungen der Schwere in dem Mittel⸗ 
punkt der Erdkugel zuſammenlaufen, und der Horizont wird 
eine die Erdkugel an dem Ort des Beobachters beruͤhrende 
Ebene ſeyn. ö a 5 


F. 10. Beobachtet man die Sterne vor dem Aufgang 
der Sonne; ſo bemerkt man, daß ihr Licht in dem Maas 
ſchwaͤcher wird, als die Morgendaͤmmerung anfangt fiärker 
zu werden, und zuerſt die kleineren, hernach bey dem An⸗ 
bruch des Tags und dem Aufgang der Sonne die groͤßeren 
ganz verſchwinden. Der Mond, welcher vorher mit einem 
lebhaften Lichte glaͤnzte, wird nach dem Aufgang der Sonne 
blaß erſcheinen, und kaum noch ſichtbar ſeyn. Des 1 

s beob⸗ 
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beobachtet man die umgekehrten Erſcheinungen. So wie 
es anfängt dunkel zu werden, erſcheinen die Sterne nach und 
nach wiederum, und glaͤnzen mit einem deſto lebhafteren 
Lichte, je größer die Dunkelheit der Nacht wird. Der Mond, 
welcher neben dem Glanz der Sonne kaum ſichtbar war, 
wird bey eintretender Nacht mit einem lebhafteren Lichte er⸗ 
ſcheinen. Daß wir die Sterne bey Tag nicht mehr ſehen, 
kommt alſo nicht daher, daß ſie aufhoͤren zu leuchten, ſon⸗ 
dern von dem weit ſtaͤrkeren Glanz der Sonne, welcher ihr 
Licht ausloͤſcht. Die Fernröhren ſetzen uns in den Stand, 
dieſes durch die Erfahrung zu beſtaͤtigen. Sie zeigen uns 
die Sterne ſelbſt um die Mittagszeit, und diejenige, wel⸗ 
che nahe genug bey dem Pol find, um beſtaͤndig über dem 
Horizont zu bleiben, koͤnnen mittelſt derſelben zu jeder Ta⸗ 
geszeit bey heiterem Himmel beobachtet werden. 

Das Erſcheinen und Verſchwinden der Sterne bey ih⸗ 
rem Auf⸗ und Untergang betreffend, iſt es wahrſcheinlich, 
daß fie unter dem Horizont ihre Parallelkreiſe nach demſel⸗ 
ben Geſetz wie oberhalb deſſelben fortbeſchreiben. Die im 
vorhergehenden F. angeführten Erfahrungen beſtaͤtigen dieſe 
Vermuthung, indem fie uns einen vorher unſichtbar gemer 
ſenen Theil ihres ſcheinbaren Wegs zeigen, welcher nach 
demſelben Geſetz als der anfangs ſichtbare beſchrieben wird. 
Die Himmelskugel umgiebt alſo die Erde von allen Seiten, 
und weil wir an jedem Ort der Erde die Sterne beſtaͤndig 
in derſelben Lage gegeneinander bemerken; ſo koͤnnen wir 
vorausſetzen, daß wir uns, wo auch unſer Standpunkt auf 
der Erdoberflaͤche liegen mag, in dem Mittelpunkt dieſer 
Kugel befinden, an deren Oberflaͤche die Sterne zu ſtehen 
ſcheinen. Man nennt daher auch denjenigen Theil der Aſtro— 
nomie, welcher die ſcheinbaren Bewegungen der Himmels⸗ 
körper betrachtet, die ſphaͤriſche Aſtronomie. 

Uebrigens darf man aus den bisher angeführten Er⸗ 
ſcheinungen nicht ſchließen, daß man ſich wirklich in dem 
Mittelpunkt der Himmelskugel befinde, und alle Sterne 
gleichweit von uns entfernt ſeyen. Denn es lehrt uns die 
Erfahrung, daß wir von der Entfernung der Gegenſtaͤnde 
nicht mehr urtheilen koͤnnen, ſobald fie die Diſtanz betrift, 
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auf welche unſer Augenmaas in der Schaͤtzung der Entfer⸗ 
nungen reicht. Ueber dieſe Graͤnze hinaus koͤnnen wir nur 
mittelſt der bekannten wahren Groͤße der Gegenſtaͤnde, oder 
der Veraͤnderung ihrer Lage gegeneinander, welche entweder 
von ihrer wirklichen Bewegung oder der Veraͤnderung unſers 
Standpunkts herruͤhrt, von ihrer Entfernung urtheilen, und 
beſtimmen, welche uns naͤher liegen oder entfernter ſeyen. 
Fallen aber, wie es bey dem erſten Anblick des Himmels 
der Fall iſt, dieſe Mittel zur Schaͤtzung der Entfernungen 
weg; fo find wir geneigt, alle dergleichen Gegenſtaͤnde fuͤr 
gleich weit von uns entfernt zu halten. So ſcheinen demje⸗ 
nigen, der ſich in einer großen Ebene befindet, die entfern⸗ 
ten ihn umgebenden Gegenſtaͤnde auf dem Umfang eines Kreis 
ſes ſich zu befinden, in deſſen Mittelpunkt ſein Standpunkt 
liegt. Die fernere Unterſuchung wird zeigen, wie weit obige 
Vorausſetzung richtig iſt, und bey welchen Himmelskoͤrpern 
ſich eine merkliche Abweichung davon zeigt. Die genaue Be⸗ 
obachtung derſelben wird uns in den Stand ſetzen ihre Ent⸗ 
fernung zu beſtimmen, und die Abweichungen ſelbſt zu be⸗ 
rechnen. 


$. 11. Bey fortgeſetzten Beobachtungen der Himmels⸗ 
körper wird man zwey Arten derſelben bemerken. Die meis 
ſten verändern ihre Lage nicht merklich gegeneinander, und heißen 
Sixſterne, andere, welche ſich mit ſehr ungleichen Geſchwin⸗ 
digkeiten und bald nach dieſer, bald nach einer andern Rich⸗ 
tung an dem Firſternhimmel hin zu bewegen, zuweilen auch 
einige Zeit ſtille zu ſtehen ſcheinen, heißen Planeten oder 
Irrſterne. Die erſteren wird man als feſte Punkte der Him⸗ 
melskugel betrachten koͤnnen, auf welche man die Bewegung 
der letztern beziehen kann. Man hat daher von den Altes 
ſten Zeiten her ihre gegenfeitige Lage fo genau als moglich 
zu beſtimmen geſucht, und ſie nach der Lebhaftigkeit ihres 
Lichts in verſchiedene Claſſen eingetheilt. Die hellſten nannte 
man Sterne der erſten Größe, die etwas minder hellen, 
Sterne ber zwepten Größe, u. ſ. w. fo, daß diejenige, 
welche man nur mit Muͤhe noch mit bloßen Augen ſehen 
kann, Sterne von der ſechsten Größe heißen. Um einen 
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jeden Fixſtern bequem bezeichnen zu konnen, ohne ihm, wie 
es bey den hellſten der Fall iſt, einen beſondern Namen zu 
geben, hat man ſich an dem Himmel verſchiedene Bilder 
verzeichnet gedacht, z. B. einen Baͤren, einen Stier, einen 
Herkules, u. ſ. w. ſo daß die Sterne beſtimmten Theilen 
dieſer Bilder entſprachen, und davon den Namen erhielten. 
So nannte man z. B. den Stern, welcher dem Auge des 
Stiers entſprach, das Stieraug, u. ſ. w. Hienach konnte 
man die Stellen am Himmel beylaͤufig bezeichnen, wo ein 
neuer Stern geſehen wurde, wenn man ſagte: er ſtehe im 
Schwanz des großen Bären, am Kopf des Stiers, u. ſ. w. 
Die zu einem ſolchen Bild gehoͤrige Sterne machen ein ſo⸗ 
genanntes Sternbild oder eine Conſtellation aus. Die 
Aſtrognoſie giebt eine ausfuhrliche Beſchreibung dieſer Sterne 
bilder, lehrt fie am Himmel aufſuchen, und die ihnen zuge⸗ 
hoͤrigen Sterne, welche zum Theil eigne Namen haben, 
groͤſtentheils aber mit Buch ſtaben bezeichnet werden, kennen?). 


s weytes Eapiteh R 
Von der aſtronomiſchen Stralenbrechung und 
Parallaxe. 


H. 12. Wir find in dem vorhergehenden Capitel von 
ſolchen Beobachtungen ausgegangen, weil ſich mit ganz ein⸗ 
fachen Werkzeugen und zum Theil mit dem bloßen Auge an⸗ 
ſtellen laſſen. Sie ſetzten uns in den Stand, die Geſetze 
der täglichen Bewegung der Himmelskoͤrper im Allgemeinen 
zu beſtimmen, und es iſt jetzt zu unterſuchen, welche Mo: 
difikationen dieſelbige erleiden, wenn man ſie genauer be⸗ 
trachtet. 3 50 
1.) Man meſſe den Abſtand zweyer Sterne, von welchen 

fi) der eine in der Nähe des Horizonts, der andere in 
einerley Vertikalkreis mit dem erſteren ſich befindet, und 
wiederhole die Beobachtung, wenn die zwey Sterne ſich 
mehr über den Horizont erhoben haben; fo wird man be 
ſtaͤndig den letzteren Abſtand großer finden, als den ers 


*) Anleitung zur Kenntniß des geſtirnten Himmels von J. E. Bob e⸗ 
ate Auflage⸗ s 
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ſtern, und der Unterſchied wird deſto größer ſeyn, je 
naͤher der eine Stern am Horizont ſteht, und je größer 
ihr Abſtand iſt. 

2.) Man beobachte die groͤſte und kleinſte Hoͤhe eines nicht 
untergehenden Sterns, und nehme ihre halbe Summe, 
oder die halbe Summe der kleinſten und die Ergaͤnzung 
der gröften Höhe zu 180“, wenn leßtere in den ſuͤdlichen 
Quadraten des Meridians faͤllt; fo iſt dieſe halbe Suma 
me der Polhoͤhe gleich (H. 3. S. J.), welche deſto größer her⸗ 
auskommen wird, je groͤßer der Hoͤhenunterſchied der 
Sterne iſt. Unter einer Polhoͤhe, welche groͤßer iſt als 
45° wird man einen Stern wählen koͤnnen, deſſen groͤſte 
Hoͤhe nahe an den Scheitel fällt, und unter einer Polhoͤhe 

von 484° z. B. wird man mittelſt eines ſolchen Sterns 
die Polhoͤhe um mehr als zwey Minuten größer finden 
als diejenige, welche man aus den Hoͤhen eines nahe beym 
Pol ſtehenden Sterns abgeleitet hat. a 

3.) Man lege eine Polhoͤhe zum Grund, welche man aus 
wenig von einander verſchiedenen Sternhoͤhen abgeleitet 
hat, beobachte die Hoͤhe eines nahe bey dem Scheitel vor⸗ 
uͤbergehesden Sterns im Meridian, und ziehe von ihr, 
oder ihrer Ergaͤnzung zu 180°, wenn die Hoͤhe in den 
ſuͤdlichen Quadranten des Meridians fiel, die Polhöhe 
ab; ſo wird der Reſt die Polardiſtanz des Sterns ſeyn. 
Für. beliebige Stundenwinkel berechne man nach F. 8. 
aus dieſen Stuͤcken das Azimuth und die Hoͤhe dieſes 

Sterns; ſo wird man, wenn man die Zeiten abwartet, 
da der Stern dieſe Hoͤhen erreicht, zwar die Azimuthe 
mit den berechneten ſehr nahe uͤbereinſtimmend finden, 

die Höhen aber werden deſto größer ſeyn als die berechne— 
ten, je kleiner ſie ſind. Macht man den Verſuch mit 
anderen Sternen; ſo wird man wiederum die Azimuthe 
mit den berechneten uͤbereinſtimmend, und bey gleichen Hoͤ⸗ 
hen gleiche Unterſchiede zwiſchen der Beobachtung und der 
Berechnung finden, welche nahe am Horizont bis auf ei⸗ 
nen halben Grad ſteigen werden. 

Stellt man dieſe Unterſuchungen an anderen Orten der 

Erde an; fo wird man unter übrigens gleichen Umſtaͤnden 
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dieſelben Reſultate erhalten, Letzterer Umſtand macht es 
wahrſcheinlich, daß wir den Mittelpunkt der Himmelskugel 
in dem Mittelpunkt der Erde annehmen muͤſſen, und die 
bemerkten Unterſchiede vielleicht daher ruͤhren, daß wir auf 
der Oberflaͤche der Erde uns auſſerhalb des Mittelpunkts der 
Himmelskugel befinden. 


§. 13. Um dieſes zu unterſuchen, fen 4 (Fig. 6.) 
ein Ort auf der Oberflache der Erde, deren Mittelpunkt C 
ſey; fo wird der verlängerte Halbmeſſer CA der Erde durch 
das Zenith 2 des Orts A gehen. Steht nun ein Stern in 
S, und zieht man CS, AS; fo wird Z As der auf der Ober⸗ 
flaͤche der Erde beobachtete Abſtand vom Scheitel ſeyn, wel⸗ 
cher von dem, vermoͤge der Vorausſetzung, gemeinſchaftlichen 
Mittelpunkt C der Erde und der Hümmelskugel aus geſehen 
= ZCS ſeyn würde. Da nun die Punkte C, A, S, Z in 
einer durch die Vertikallinje CZ gehenden Ebene, mithin in 
einer Vertikalebene liegen; fo wird der Winkel 480 der 
Ueberſchuß des von einem Punkt der Erdoberflaͤche aus ber 
obachteten Abſtands vom Scheitel uͤber den vom Mittel⸗ 
punkt der Erde aus geſehenen ſeyn, welchen man die Pa⸗ 
rallape der Höhe nenut. Durch dieſe wird alſo das Azi⸗ 
muth mit den Beobachtüngen H. 12. übereinſtimmend, nicht 
geändert, die Höhen aber werden vermindert. Die im vorherge⸗ 
henden F. angeführten Erſcheinungen müſſen alſo wenigftens 
zum Theil eine andere Urſache haben, wodurch die Hoͤhe der 
Sterne einen größeren Zuwachs erhaͤlt, als fie durch die Pa⸗ 
rallaxe, wenn ſie anders merklich iſt, vermindert wird. 


8 F. 14. Die Erfahrung, daß die Lichtſtralen, wenn 
ſie ſchief aus einem Mittel in ein anderes uͤbergehen, an der 
ſie von einander trennenden Flaͤche von ihrem geradlinigten 
Weg abgelenkt oder gebrochen werden, und wir daher die 
Gegenſtaͤnde nach einer andern Richtung ſehen, als wir ſie 
ohne dieſe Brechung ſehen wuͤrden, wird den Beobachter 
veranlaſſen zu unterſuchen, ob nicht auch die von den Him⸗ 
melskoͤrpern zu uns kommende Lichtſtralen eine ſolche Bre⸗ 
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chung leiden, und ſich daraus bie im 12. F. angeführten 
Erſcheinungen erklären laſſen. 

Die Erde iſt allenthalben von einem durchſichtigen und 
elaſtiſchen Fluidum, der Luft, umgeben, welches unfere 
Atmoſphaͤre bildet. Die Luft iſt, wie andere Koͤrper, 
ſchwer, und der Druck der Atmoſphaͤre haͤlt an der Ober⸗ 
fläche der See mit der Queckſilberſaͤule des Barometers von 
28 pariſer Zollen bey der Temperatur des ſchmelzenden Eis 
ſes das Gleichgewicht. Unter dieſem Druck, und bey der 
Temperatur des ſchmelzenden Eiſes verhaͤlt ſich die ſpecifi⸗ 
ſche Schwere der Luft zu der des Queckſilbers 1: 104770 *), 
mithin würde, wenn die Atmoſphaͤre durchaus einerley Dich⸗ 
tigkeit hätte, ihre Höhe 28.104, Zolle, d. i. 24448 
pariſer Fuß betragen. Die Dichtigkeit der Luft aͤndert ſich 
aber, vermöge des Mariottiſchen Geſetzes, ſehr nahe dem 
Druck oder den Barometerhoͤhen proportional: folglich muͤſ⸗ 
fen bey einerley Temperatur die unteren Schichten der At⸗ 
moſphaͤre dichter ſeyn als die oberen, deren Gewicht die er⸗ 
ſteren zuſammendruͤckt. So wie man ſich in der Atmoſphaͤre 
erhebt, werden fie dünner und dunner, und wenn fie durch⸗ 
aus einerley Temperatur hätten; fo würden ihre Dichtigkei⸗ 
ten, mithin auch die Barometerhoͤhen in einer geometriſchen 
Progreſſſon abnehmen, wenn die Hohen über der Erdober⸗ 
fläche in einer arithmetiſchen Progreſſion wachſen. Auf der 
andern Seite wird die Luft durch die Waͤrme ausgedehnt und 
zieht ſich bey der Kälte wieder zuſammen, fo daß die Raͤu⸗ 
me, welche ſie bey der Temperatur des unter einer Barome⸗ 
terhoͤhe von 28 pariſer Zollen ſiedenden Waſſers und der des 
ſchmelzenden Eiſes einnimmt, ſich verhalten wie „375: 1, 
oder wie 11:8. Die in den obern Theilen der Atmoſphaͤre 
herrſchende Kaͤlte wird alſo die Dichtigkeit der obern Schich⸗ 
ten wieder vermehren, und vielleicht der Atmoſphaͤre Graͤnzen 


) Biot und Arrago wegen bekannte Volumina von ſehr trockener Luft 
und Queckſilber ſehr genau ab, und fanden dadurch das Queckſilber 
10466, mal ſchwerer als die Luft. Obige Zahl gilt fur die Luft der 
Atmoſphaͤre ben ihrem mittleren Zuſtand, welche wegen der in ihr 
enthaltenen Waſſerdaͤmrfe, die in dem Verhaͤltniß von 5 7 leichter 
als die Luft find, leichter als ſehr trockene Luft iſt, und iſt aus Ba⸗ 
krometerbeobachtungen ge ſchloßſen. 


23 


ſetzen, welche nicht Statt finden würden, wenn das Mariot⸗ 
tifche Geſetz nach aller Schärfe wahr wäre, und fie durch⸗ 
aus einerley Temperatur hätte. Da das Geſetz der März 
meabnahme in der Atmoſphaͤre unbekannt, und beſtaͤndigen 
Veraͤnderungen unterworfen iſt; fo iſt es nicht moͤglich, 
das Geſetz, nach welchem die Dichtigkeit der Luft ſich mit 
der Hoͤhe wirklich veraͤndert, zu beſtimmen. Den Beobach⸗ 
ten zu Folge nimmt mit einer Erhöhung von 20,000 par. 
Fuß uber die Oberfläche der Erde die Wärme um 30 Grade 
des Reaumurſchen Thermometers im Mittel genommen ab. 

Endlich hat die Luft die Eigenſchaft, die Lichiſtralen 
nach demſelben Geſetz, wie die übrigen durchſichtigen Koͤr⸗ 
per, zu brechen, daß nemlich der einfallende und gebrochene 
Stral mit dem Einfallsloth in einer Ebene liegen, und der 
Sinus des Einfallswinkels zum Sinus des Brechungswin⸗ 
Feld bey einerley Dichtigkeit der Luft ein conftantes Ders 
haͤltniß hat. Dieſes Verhaͤltniß iſt beym Uebergang aus ei⸗ 
nem ſo viel als moͤglich luftleer gemachten Raum in Luft von 
derjenigen Dichtigkeit, welche ſie bey 28 par. Zollen Baro⸗ 
meterhoͤhe und der Temperatur des ſchmelzenden Eiſes hat, 
dem von 1, 0002943321: 1 gleich. Es verändert ſich mit 
der Dichtigkeit der Luft, und iſt, wenn man ihre obige Dich⸗ 
tigkeit 1, bey einem anderen Barometer und Thermometer⸗ 
ſtand aber = dfeßt, dem Verhaͤltniß von? TF0,0005857508 0 f, 
oder ſehr nahe von 1 + 0,0002943321 d: 1 gleich, und hängt» 
nur in ſo fern von der Waͤrme ab, als dadurch die Dichtig⸗ 
keit der Luft geändert wird. Für Luft in einem eingeſchloſ⸗ 
ſenen Raum bleibt das Brechungsverhaͤltniß daſſelbe, wenn 
gleich die Temperatur ſich veraͤndert. 


F. 15. Es ſey nun C (Fig. 7.) der Mitſelpunkt der 
Erde, und CAZ die Vertikallinie des Orts A, Man denke 
ſich eine beliebige Anzahl mit der Erde concsatriſcher Kugel⸗ 
oberflaͤchen, deren Halbmeſſer Ca, Cb, u. ſ. w. ſeyen; fo 
wird die Luft an jeder dieſer Schichten einerley Dichtigkeit 
haben. Wir wollen zuerſt annehmen, daß die Dichtigkeit 
der Luft in jeder der zwiſchen zwey unmittelbar auf einander 
folgenden Kugeloberflaͤchen befindlichen Schichten gleichförmig, 
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aber in jeder der Erde naͤher liegenden größer als in der ober⸗ 
halb ihr befindlichen ſey. In der Ebene eines durch den 
Stern S gehenden Vertikalkreiſes falle ein Lichtſtral Sa auf 
die aͤuſſerſte Graͤnze der Atmoſphaͤre in a auf; fo wird die 
Verlängerung ay des an den Punkt à gezogenen Halbmeſ⸗ 
ſers des Einfallsloth ſeyn, und der Lichtſtrahl bey feinem 
Uebergang in die erſte Luftſchichte ſo gebrochen werden, daß 
die Verlängerung ar des gebrochenen Strals ab zwiſchen 
dem einfallenden Stral und dem Einfallsloth liegen wird. 
Wegen der vermoͤge der Vorausſetzung gleichförmigen Dich⸗ 
tigkeit der Schichten wird fein Weg ab in der erſten Schich⸗ 
te geradlinigt ſeyn, und Sa, ab, Ca werden in einer Ebe⸗ 
ne liegen. Eben ſo wird er ferner beym Eintritt in die 
zweyte Luftſchichte gegen dem Einfallsloth C hin gebro⸗ 
chen werden, und in derſelben geradlinigt durch bc fortge⸗ 
hen, fo daß ab, be, Ci in einer Ebene liegen, u. ſ. w. bis 
er bey A in das Aug des Beobachters kommt. Der Lichts 
ſtral wird alſo unter dieſer Vorausſetzung eine aus geraden 
zuſammengeſetzte gebrochene Linie abc A in der Atmoſphaͤre 
beſchrieben, welche ihre hole Seite gegen die Erde kehren, 
und ganz in einem durch den Stern gehenden Vertikalkreis 
liegen wird. a in N 

5 Vergroͤfſert man die Anzahl der Schichten, und macht 
fie folglich dünner; fo wird ſich die Zunahme der Dichtig⸗ 
keit der Luft von der oberſten Schichte an immer mehr der 
in der Natur Statt findenden ſtetigen Zunahme, und die ge⸗ 
Frochene Linie einer ſtetig krummen Linie naͤhern. Mithin 
wir'd der Weg eines Lichtſtrahls durch die Atmoſphaͤre eine 
gegen die Erde hole krumme Linie ſeyn, welche ganz in der 
Ebene Ves durch den Stern gehenden Vertikalkreiſes liegen 
wird. Ji 4 wird man den Stern nach der Richtung der 
Tangente 4: dieſer krummen Linie, welche ebenfalls in der 
Ebene des Vertikkalkreiſes liegen wird, erblicken, und Z At wird 


ſein ſcheinbarer Ar'ſtand vom Scheitel ſeyn. Um die Wirkung 


der Stralenbrechung von derjenigen, welche die Parallaxe 
(F. 13.) hervorbringt, zu trennen, ziehe man durch 4 die 
As mit Sa parallel; fo wird 24 derjenige Scheitelabſtand 
ſeyn, welchen man bey unmerklicher Parallrxe finden würde, 
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und der Winkel „At, welcher die ganze Ablenkung des 
Lichtsſtrals von feiner anfänglichen Richtung mißt, und die 
aſtronomiſche Stralenbrechung heißt, wird die Wirkung 
der Stralenbrechung allein angeben. 


F. 16. Schon aus dieſer allgemeinen Darſtellung der 
aſtronomiſchen Stralenbrechung laſſen ſich folgende Schlüffe 
ziehen. 

1.) Am Scheitel verſchwindet die Stralenbrechung, weil da⸗ 
ſelbſt der einfallende Stral mit dem verlängerten Halbs 
meſſer der Erde, oder dem Einfallsloth zuſammenfaͤllt. 

2.) Die Stralenbrechung verändert, fo wie die Parallaxe 
nur die Hoͤhen den Sterne, ohne ihr Azimuth zu veraͤn⸗ 
dern, unterſcheidet ſich aber von letzterer darinn, daß ſie 
die Hoͤhen vergroͤßert, indeß die Parallaxe ſie vermindert. 
(F. 13.). Denn der Weg des Lichtsſtrals iſt eine gegen 
die Erde hole, ganz in der Ebene eines Vertikalkreiſes 
liegende, krumme Linie. 

3.) Mit dem Scheitelabſtand wächst die Stralenbrechung 
beſtaͤndig, weil der von einem niedriger ſtehenden Stern 
herkommende Lichtſtral ſchiefer auf die Atmoſphaͤre auf⸗ 
fallt, mithin ſtaͤrker gebrochen wird, und ein größerer 
Theil ſeines Wegs in derſelben liegt, als wenn er von 
einem hoͤheren Stern herkommt. 5 a 

4.) Unter übrigens gleichen Umſtaͤnden iſt in gleichen Hoͤ⸗ 

hen die Stralenbrechung gleich groß, weil die Sterne 
weit auſſerhalb unſerer Atmoſpaͤhre liegen muͤſſen, und 
die Stralenbrechung allein von letzterer abhaͤngt. 

5.) Wenn zwey Sterne ſich in einerley Vertikalkreis befins- 
den; ſo wird ihr Abſtand um den Ueberſchuß der Stra⸗ 
leubrechung des niedriger ſtehenden über die des höheren 
vermindert. Erheben fie ſich mehr Über den Horizont, 
und kommen ſchief gegen denſelben zu ſtehen; ſo werden 
die Stralenbrechungen geringer, und verkürzen überdieß 
die Diſtanz nicht mehr um die volle Differenz der Stra⸗ 
lenbrechungen. Der ſcheinbare Abſtand wird alſo mit der 
Hoͤhe der Sterne nach und nach groͤßer werden. 

6.) Die Stralenbrechungen muͤſſen mit dem Zuſtand der Ar 
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moſphaͤre ſich beftändig verändern, und insbeſondere von 
dem Stand des Barometers und Thermometers abhaͤngen, 
wovon die Dichtigkeit der Luft, und mithin die Groͤße der 
Brechung abhaͤngt. In Hoͤhen unterhalb eines Grads 
geht der Lichtſtral nahe an der Oberflaͤche hin, und leidet 
in den unteren, oft mit vielen Duͤnſten angefuͤllten, Thei⸗ 
len der Atmoſphaͤre irregulaͤre Brechungen, welche die Re⸗ 
fraktion in der Mühe des Horizonts ſehr veränderlic mas 
chen werden. 

Man ſieht, daß die Wirkungen der aſtronomiſchen Stra⸗ 
lenbrechung die im 12. §. angeführten Erſcheinungen im All⸗ 
gemeinen erklaͤren. Aber erſt die genaue Beſtimmung ders 
ſelben für alle Höhen wird uns in den Stand ſetzen, zu bes 
urtheilen, ob jene Erſcheinungen in der taͤglichen Bewegung 
der Firſterne ſich vollſtaͤndig daraus erklären laſſen. 


§. 17. Unter den im Anfang des 15. $. gemachten Vor⸗ 
ausſetzungen ſey e (Fig. 8.) der Mittelpunkt der Ende, a ein 
Punkt auf ihrer Oberflache, caz die Vertikallinie des Orts a, 
und sbb’b’‘a die aus geraden Linjen zuſammengeſetzte Bahn des 
Lichts. Ferner ſeyen ob, eb‘, ob!“ die Halbmeſſer der Kugelober⸗ 
flaͤchen, welche die Luftſchichten von einander trennen, und die 
Einfallswinkel, wie z. B. pbs, ſeyen 5, 5, 5“, die tönen ent⸗ 
ſprechende Brechungswinkel, wie pbf, ſeyen e, e“, e“. Bezeichnet 
man die Dichtigkeit der Schichten von oben an gerechnet mit d, d., 
de, und ſetzt in dem Ausdruck des Brechungsverhaͤltniſſes aus 
dem leeren Raum in Luft (F. 14.) die Zahl o, 005887508 = k; 
ſo wird fuͤr den Uebergang aus dem leeren Raum in die erſte 
Schichte das Brechungsverhaͤltniß dem von YITId : r, für 
den Uebergang aus der erſten in die zweyte dem von „IId: 
VITE d, u. ſ. w. gleich ſeyn, und man wird haben: 
Sin. b : Sin. S VIILIYA : 1 
Sin. 5 : Sin. % mV Itid: VIIIa 
Sin. 5,“ : Sin. e“ = VIA: * 1 EV.; 


folglich Sin. 5 Sin. 5 Sin. 6” : Sin. eSin. „ Sin u . VE 
cb 


in.e 2 Sin. 5“ = cb! 
Sin. e“ Sin. 5, m eb" : cb. 
Sin. e : Sin. act g c : cb! 


mithin Sin. e Sin. Sin. e“: Sin, ô Sin, 6’ Sin. ↄat m ca: ch 
Verbindet man dieſe Proportion mit der oben gefundenen ſo er⸗ 
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hält man sin. 5 : Sin.zar ca TA ob 

Vergroͤßert man die Anzahl der Schichten, und vermindert folg⸗ 
lich ihre Dicke; ſo bleibt dieſe Proportion, und zugleich naͤhert 
ſich die Bahn des Lichts einer ſtetig krummen Linie, und die 
Dichtigkeit an der Oberflaͤche der unterſten Schichte naͤhert ſich 
der Dichtigkeit D der Luft an der Oberfläche der Erde. 

Man verlaͤnge die sb, bis fie der oz in 9 begegnet, und 
die verlaͤngerte ab“ ſchneide die sginr. Die Stralenbrechung 
arg oder art ſetze man Sr, und den Winkel ach Ze; fo wird 
b=cbg =zgb- ach = zat arg-acb=z+r-c, wenn man 
den ſcheinbaren Abſtand vom Scheitel = ſetzt. Fuͤr die ſtetige 
Zunahme der Dichtigkeit der Luft von der oberſten Schichte an, 
und fuͤr die krummlinigte Bahn des Lichts wird man alſo haben 

1.) Sin. ( =: Sin. z=ca VII 2 ch, 

Ferner verhaͤlt ſich fuͤr eine beliebige der aufeinander folgen⸗ 
den Brechungen, z. B. an dem Punkt 5%, wenn man das da⸗ 
ſelbſt ſtatt findende Brechungsverhaͤltniß dem von F: g gleich ſetzt, 

Sin. 40: Sin. “ , ig. 
Aber Sin. “: Sin. 5 c: eb: 
folglich Sin. &“: Sin. 5 f. ob, g. ab!. 
Man ſetze die Erganzung des Winkels bb’b“ zu 180», oder 
den gebrochenen Winkel an dem Punkt 57 gleich 7’, und den 
Winkel bcb’ ge.; ſo iſt ö. her, und daher 
Sin. b“; Sin. (6 N= cb: g. eb! 
Sin. ( e. r‘)4+Sin. 6°; Sin. (ter) Sin. & i 5 J %; 
oder Tang (,. : Tg. 4 x — Tea 
g. ch.. eb. i N zur Abkürzung ‚welches Verhaͤltniß ſich dem von 
75.0“ = deſto mehr nähert, je größer die Anzahl der Schich⸗ 
2 =; 7 
ten genommen wird. Und da auf der andern Seite 558 4 
„F g; fo wird man auf ähnliche Art haben Tg. Zr“: 1g. 
bfg: Ag, und dieſes Verhaͤltniß wird ſich dem von 
Ir“: Tg. b“ deſto mehr nähern, je größer man die Anzahl der 
Schichten nimmt. Da nun 
Tg. 5 c, M: N deſto genauer, je dünner die 
Schichten ſind; 


ir : Te. . 
ſo wird gr ey | 
2 2 = N =: N Ce) deſto genauer ſeyn, je 


vr’ 617 
mehr ſich die gebrochene Bahn des Lichts einer ſtetig krummen 
Linie nähert. Es ſey p: 9 das Verhaͤltniß, welchem ſich das 
vos M (Fg): N FT) bey der Verminderung der Schich⸗ 
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\ 
ten beftändig nähert; fo wird für die krummlinigte Bahn des 
Lichts t ıce-rep:g 
alſo 2.) 7 : c. Sn p+g ſeyn. 

Nun iſt das Berhälenig, von M x N, fo wie das von fig, 
mithin auch das von : p+g von den Einfallswinkeln unab⸗ 
haͤngig, und die Dichliskeiten d, d, u. ſ. w. hängen von den 
Abſtaͤunden ch, cb“ u. ſ. w. ab. Folglich iſt das Verhältniß der 
zuſammengehörigen Veränderungen der Refraktion 7 und des 
Winkels c am NR der Erde ein von den Diſtanzen ch, 
ch’ u. ſ. w. allein abhaͤngiges Verhaͤltniß. Wäre dieſes Vers 
haͤltniß conſtant; fo wäre auch das Verhaͤltniß von 1: e eben 
Nen conftanren Verhaͤltniß gleich. Da nun wegen der in Ver⸗ 
g leichung mit dem Halbmeſſer der Erde nicht ſehr bedeutenden 
Höhe der Atmosphaͤre, ſo weit ſie die Stralen noch merklich 
bricht, die Diſtanzen cb, ch“ u. ſ. w. nicht ſehr von einander 
verſchieden find; fo wird das Verhaͤltniß von 7’ : c“ nahe einem 
conſtanten Verhaͤltniß 1: un, mithin auch r: :, nr, 
c-r Zz(r-Iir, und, wenn man = m ſetzt, vermöge der 
Proportion n. T 

3.) Sin. (Z mr]: Sin.z=caV'i+&D: be ſeyn, welches die 
1 Regel fuͤr die Stralenbrechung iſt, wenn man 
m = ſetzt. 

Setzt man 2 = 900 fo wird für die Zorizontalrefraktion 
A werden x x 

Sin. 9 er So } 5 


Mithin iſt 4.) Cos. mR = 5. 
Aus n. 3 folgt alſo ne 


Sin.z : Sin @-mr)= ı : Cos.mR 
Sin. z-+-Sin. (E mr) :Sin.2-Sin.(2-mr) ee a 1-Cos.mR 


oder 5.) Tang. (z-Zmr) : Tg. Zr E 1 Tg} 

Fuͤr eine andere Zenithdiſtanz 2“ ſey die Neſaktion Sr“; ſo 
wird man haben 

Tg: (2. 3 70 Tg. 2 ur! = ı : Tg.} fg ZR: folglich 

Tang. 3 ‚mr.: Tg. gr‘ 

oder ſehr nahe & Z mr: Es Ig. (- r): Tg. (e ur) 
25 

Mithin erhalten ſich die Refraktionen wie die Tangenten 
der um das 2 fache dieſer Refraktionen verminderten ſcheinbaren 
Abſtaͤnde vom Scheitel, welches die Bradleyſche Regel iſt, wenn 
man 2 Sz ſetzt. 

Da Tg. ZR = 1g. (-i) 5 Jg. A uur, cu. 5.) 

= Tg. Tg. 2 r: Tg. Z ur -H Tg. e Tg. Zur 
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m 2 5 2 en, 
3 1- Tg. Amır Cotg. 2: Tg. Z mr Cotg. 2 I Tg. Z ] 
fo iſt 14 L K 8 g 
Sec. 2 mR N I Tg. Z u : 1 Tg. 3 ur Cotg. æ 
— —4 — 2 ER 
14g. Zur = Sec. Z RA - Sec. ImR Cotg. e Tg. A ur 
ar 
5 N: Sec. mR I 
En 2 5 a 
7g. 2 . + Sec. Z Cotg. 2 Tg. Sn — Te, K ; folg⸗ 


lich durch Nuflöfung dieſer quadratiſchen Gleichung 


Tg. 5 my 3 Sec. a „ Cotang. 2 (* 1 ＋(Sin. mR Te. 22 ı) 
Sey 7.) Tang.x g Sin.mR Tang.z; fo iſt + Tg. x”, ER 
Sec,a” 
= 14. (Sin. „, R Tg. 20, und Yin. R Tg. 2) - ı E Sec. 1 
Ig. 4 Tg. I * E= Sin. , R Tg. 2 Tg. 2 * Sin. f n Cos. Z m TE. 2 
mithin Tg. Au TS. Z R TE. Zx/ oder ſehr nahe 
8.) r = N Tg. Z K. 


F. 18. Wenn 1.) die Horizontalrefraktion R und die zur 
Zeitdiſtanz 2 gehörige Refraktlon 7 gegeben find; ſo findet man 


Tang S = K (F. 17. n. 8.), mithin & ſelbſt. 


Hieraus ferner Sin. mR = Tg. & Cotg. 2, alſo mR, und 
damit m. 5 
Oder: da Sin. (Z- mr) Cos. mR Sin. 2 (F. 17. n. 3. und 4.): 
fo ift ſehr nahe Sin. - Sin. z - mrCos.z in. - zmRSin. 2 
mr? Sin. Z r Cos. 2 m Sin. ⁊2 
alſo m A wo r und R in Theilen des Halbmefs 
ſers auszudruͤcken ſind. 2 Sind Rund 7 in Sekunden ausgedruͤckt: 
na 27 Cotang 2 F 
SEN 2er Er SeUe 
Sind 2) die den Zenithdiſtanzen 2, 2“ entfprechende Refrak⸗ 
tionen gegeben; fo findet man m Sr folgende Art: 
in. (Z m., Sin. (z’- mr’ { h 
JJ Sr 
alſo Sin. e Cos. mr -Cos.zSin.mr _ Sin. 2“ Cos. mr‘ Cos. 2“ Sin. mr’ 
x Sin. 2 2 Sin. 2“ 
Cos. mr - Sin. mr Cotg. 2 —= Cos. mr' Sin. mr’ Cotg. z’ 

Aber Cos. mr = 1-1m?r?, und Sin. mr = mr-zm?r3 ſehr 
nahe; folglich iſt, wenn man dieſe Ausdruͤcke der Sin. und Cos. 
von mr und mr’ ſubſtituirt, und die gehörigen Reduktionen 
macht, unter der Vorausſetzung, daß r, 

3 m (a- ve) == 6(Cotg. 2 7 Coig. 2’) ＋ n ( Cotg. 2 i Cotg. æ, 
oder zur Abkürzung zma = be f bms, woraus man erhält 


2 2 
(340 a 6. 3 — 10 
2 5 She 

mM 


244 V 


5 5 Er 
Ve V a2 22 
= Lo. 2. „J. 
2 „ 7 0 


7 2 2 
Man ſetze Sin. x — VIbe; fo wird 


„L . „ e) 2 
5 \Sin.x Sin- 
* Dee (Cosec. x 4. Cotg, æ) 
5 


E= Tang. 14 Hoe, wenn man das untere Zeichen gebraucht. 
7 


Das obere Zeichen wuͤrde einen ſehr großen Werth von m geben, 
und kann hier nicht gebraucht werden. In dem Ausdruck des 
Sinus des Huͤlfswinkels x kommen die Refraktionen 7. 7, im 
Zaͤhler und Nenner mit einerley Abmeſſung vor, und daher koͤn⸗ 
nen fie hier in Sekunden ausgedruͤkt, ohne Veränderung des 
Ausdruks gebraucht werden. Den Ausdruk für m hingegen muß 
7 5 1 — 
man in dieſem Fall in folgenden verwandeln m ep: 2 * Kor, 
: 5 28 in. 1“ 5 
Da in obiger quadratiſchen Gleichung der Coefficent von ma 

ſehr klein iſt; ſo iſt auch nahe 

— 2 Cotangz - Cotang eh) 1 

zma = Oe, Zi WEHRT Sn Bet enn die Me: 


fraktionen in Sekunden ausgedruͤkt find, Man fege dieſen Werth 
5 1 — Ber * x b 
von m um; ſo iſt m n + 3 ſehr nahe = m’ ä 
7.(ͤã5§—L . RAR LIES 
u ) 8 3% 9 r) 
3.) Wenn m, und die zur Zenithdiſtanz 2 gehörige Refrak⸗ 
tion r gegeben find; jo hat man : 8 f 


Sin: (z- r ; 
in. C= mr) (F. 17. n. g. und J.) woraus man m 


5. an l A —— 
Cos. ann N an 


und R ſelbſt finder. 
Oder: 1 Cos. mR | 


8 Sin. = Sin.(z zur) 2Sin.Imr Cos. (z -Inry 
: FFFFFFFFTTTT ICE 2 7 

2 Sin. m 5 8 re 
Sin. Amy Cos. ( 


n 


Sin. 2 = Sin: woraus ſich wiederum 
smR; alſo auch H ergiebt. 

4) Wenn man die Refraktionen 7, 7° u. ſ. w. in einem ge⸗ 
gebenen Verhaͤltniß vergrößert oder vermindert; ſo gehen ſie in 
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die fr, fr“ uͤber, wenn dieſes Verhaͤltniß dem von P: 1 gleich 
iſt. Alsdenn wird die Zahl m ſich verwandeln in 

cee eee n , „ 8 
Fan vn) Sin-“ (3), = f + Folglich iſt, 
wenn ſich die Refraktionen in einerley Verhaͤltuiß verändern, der 
Coefficent m umgekehrt den Refraktionen proportional. f 


m 


§. 19. Um die Stralenbrechung durch aſtronomiſche 
Beobachtungen zu beſtimmen, ſuche man die Polhoͤhe aus 
der groͤſten und kleinſten Höhe eines nabe bey dem Pol ſte⸗ 
henden Sterns, z. B. des Polarſterns, indem man die 
halbe Summe der beobachteten oder ſcheinbaren Hoͤhen nimmt. 
Dieſe wird um die halbe Summe der den zwey Höhen ent⸗ 
ſprechenden Refraktionen zu groß ſeyn (F. 16.) 

Man beobachte ferner die Mittagshoͤhe eines nahe am 
Scheitel voruͤbergehenden Stern, und leite daraus mittelſt 
der vorhin gefundenen Polhoͤhe ſeinen Abſtand vom Pol her, 
welcher um eben ſo viel zu klein ſeyn wird, als die beobach⸗ 
tete Polhöhe wegen der Refraktion zu groß iſt, weil nahe 
am Scheitel die Refraktion unmerklich iſt, und in demſelben 
ganz verſchwindet (F. 10.). Iſt nun die Polhoͤhe größer 
als 45“; fo wird man eben dieſen Stern auch in feiner 
kleinſten Hoͤhe unter dem Pol beobachten koͤnnen, wo er nur 
eine kleine Höhe haben wird, wenn die Polhoͤhe nicht viel 
größer iſt als 45%. Dieſe Höhe wird man größer finden, 
als den Ueberſchuß der Polhoͤhe uͤber die Polardiſtanz, wel⸗ 
cher genau die kleinſte Hoͤhe des Sterns ſeyn wuͤrde, wenn 
die Polhoͤhe und Polardiſtanz richtig waͤren. Erſtere iſt 
aber wegen der Refraktion zu groß, und letztere um eben 
fo viel zu klein; mithin iſt die fo gefolgerte kleinſte Höhe 
um das Doppelte des in der Polhoͤhe ſteckenden Fehlers, d. i. 
um die zwey Refraktionen, welche die in der Naͤhe des Pole 
ſtehenden Sterne hatten, zu groß. Nimmt man ſie als die 
wahre au, und zieht fie von der beobachteten ab; fo wird 
die dieſer Hoͤhe entſprechende Refraktion um die Summe 
der in der Naͤhe des Pols Statt findenden Refraktioneu zu 
klein heraus kommen. Weil aber die Refraktionen mit 
der Höhe abnehmen; fo wird die in der Naͤhe des Pols 
Statt findende betraͤchtlich kleiner ſeyn, als diejenige, wel⸗ 
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che dem nahe am Horizont ſtehenden Stern zugehört , 
und daher letztere auf dieſem Weg wenigſtens beyuahe ges 
funden werden. 

Sey zum Beyſpiel die gröfte ſcheinbare Höhe des 
f Polarſterns = 50° 14“ 18“ 
kleinſte⸗ = = 46 49 45: 
ſo iſt die Summe = 97 4 3 
Felber; en 5 . a 
a 1 55 755 Pol 5 r 
mithin ſcheinbare Polardiſt.“ Perſ. = 40 48 38,5 
3 Polhoͤhe — 48 32 1,5 
beynahe wahre Höhe K Perf, u. d. P. — 7 43 23,0 
beobachte Höhe= 7 48 28.0 

folglich iſt Refraktion für die Höhe 89 9° beynahe = 5 5 
20. Genauer erhält man die Refraktionen durch 
folgendes Verfahren. Es ſey S die Summe der gro: 
ſten und kleinſten Höhe eines Circumpolarſterns, oder die 
Summe der kleinſten und des Supplements der groͤſten 
Hoͤhe, wenn letztere in den ſuͤdlichen Quadranten des Me⸗ 
ridians fiele, und s fey die Summe der dieſen Hoͤhen ent⸗ 
ſprechenden Refraktionen oder ihre Differenz, wenn die 
groͤſte Höhe in den ſuͤdlichen Quadranten des Meridiaus 
fällt; fo wird die ſcheinbare Polhoͤhe = LS, die wahre, 
22 S- ſeyn. Für einen andern weiter vom Pol abſte⸗ 
henden Stern ſeyen dieſe Summen s“ und beziehungs⸗ 
weiſe; ſo wird aus dieſen die ſcheinbare Polhoͤhe = &' die 
wahre S S ſeyn. Mithin muß ſeyn 

s 2 S- 29% 38-5, und SS ==. 

Aus den Beobachtungen ift der Unterſchied S’- der 
ſcheinbaren Polhoͤhe gegeben: folglich kennt man den Ueber- 
ſchuß “ der Summe der letzteren zwey Refraktionen über 
die Summe der zwey erſtern. In dem vorhergehenden 
Beyſpiel iſt = 97° 9“ 8° f 

8 S S 97 43 
N 
e e . 2 
Waͤre das Verhaͤltniß diefer Refraktionen zu einander 
8 bekannt; 
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bekannt; fo koͤnnte man die Refraktionen ſelbſt finden. Nun 
erhellt aber aus F. 17. u. 6. daß die Refraktionen in nicht 
zu kleinen Hoͤhen wenigſtens beynahe wie die Tangenten der 
ſcheinbaren Abſtaͤnde vom Scheitel oder die Cotangenten der 
ſcheinbaren Höhen ſich verhalten muͤſſen, weil Z r, Lmr! 
klein ſind; man wird alſo ſchließen: wie ſich verhält der Les 
berſchuß der Summe der Tangenten der letztern zwey Schei⸗ 
telabftände über die Summe der Tangenten der zwey erſten 
N Tangente eines Scheitelabſtandes, fo ‚verhält ſich die 

ifferenz „-der zwey Refraktsſummen zu der jenem Schei⸗ 
telabſtand zugehörigen Refraktion. In obigem Beyſpiel iſt 


Die Cotangente der groͤſten Höhe des Polarſterns = 0,832 
— — kleinſten — — = 0,938 

N Summe = 1,770 

Die Cotangente der groͤſten Höhe a Perſeus S 0,011 

5 — — kleinſten — — = 6,976 


5 Summe = 6,987 
Ueberſchuß der letztern Summe über die erſte = 5,217 
‚217 0,892 = 13585 48/0 Reft. für 50° 14. ſch. h. 
5,217 : O, 038 = 305 834,8 — 46 50 
und eben fo findet man 0,0 — 89 4 
enen 
s= 1 4343 
408 6 48,45 
9 979 4 3,0 
"= 92 9. 8.0 
S 2 19,0 
S9 2196 
Polhoͤhe = 48 31 98 
groͤſte Höhe K Perf, = 89 20 40,0 
fe „ fefr. — 0,6 
wahre Hoͤhe = 89 20 39,4 
Polardiſtanz — 4 40 29,0 
Faͤllt eine Höhe in den ſüdlichen Quadranten des Meridians; 
fo wird ihre Cotangente ſubtraktiv, und die Summe ver⸗ 
wandelt ſich in die Differenz. 


Wohnenbergers Aſtronomik⸗ C 
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§. 21. Hat man nun die Polhoͤhe und die Polardi⸗ 
ſtanz gefunden; fo kann man daraus für beliebige Höhen den 
Stundenwinkel oder das Azimuth des Sterns berechnen 
(F. 8. n. 4. 7.) Im erſten Fall beobachtet man zwey Durch⸗ 
gaͤnge des Sterus durch den Meridian, welche man auch inde⸗ 
pendent von den Refraktionen durch correſpondirende Höhen 
finden kann (F. 4. n. 3.) da die Refraktion in gleichen Höhen 
gleich gros iſt, und beſtimmt daraus die Zeit, zu welcher der 
Stern die angenommene Höhe erreichen muß. Im zweyten 
Fall ſtellt man den Winkelmeſſer in die Ebene des bey die⸗ 
fer Hoͤhe durch den Stern gehenden Vertikalkreiſes, deffen 
Lage durch das berechnete Azimuth gegeben iſt, und durch 
die Refraktion nicht geaͤndert wird. Man wartet die Zeit 
ab, welche der angenommenen Hoͤhe entſpricht, oder zu 
welcher der Stern in die Ebene des auf das berechnete Azi⸗ 
muth geſtellten Winkelmeſſers kommt, und vergleicht die 
in dieſem Augenblik beobachtete Höhe mit der vorausgeſetz⸗ 
ten; ſo wird man die dieſer Hoͤhe entſprechende Refrak⸗ 
tion erhalten, welche der Differenz der beobachteten und der 
angenommenen Hoͤhe gleich ſeyn wird. Hiedurch kann man 
alſo die den kleineren Höhen entſprechende Refraktionen fin⸗ 
den, bey welchen man die Regel nicht mehr anwenden kann, 
daß die Refraktionen den Cotangenten der ſcheinbaren Hd: 
hen proportional ſeyen. 

Wollte man dieſe Methode auch in dem Fall anwens 
den, wo man nur die ſcheinbare Polhoͤhe und die mittelſt 
derſelben gefundene ſcheinbare Polardiſtanz kennt; ſo wuͤrde 
man nur die den kleineren Hoͤhen entſprechende Refraktio⸗ 
nen beylaͤufig finden koͤnnen, weil durch die in der Polhoͤhe 
und Polardiſtanz ſteckenden Fehler die voraus berechneten 
Höhen vergrößert werden, mithin die aus ihrer Verglei⸗ 
chung mit den beobachteten Hoͤhen geſchloſſene Refraktionen 
zu klein heraus kommen. Mit der Hoͤhe nimmt zwar die⸗ 
fer Fehler ab, aber in einem kleineren Verhältnig als die 
Refraktionen, ſo daß in einer der Polhoͤhe gleichen Hoͤhe 
der Fehler eben fo groß wird, als die dieſer Höhe entipres 

chende Refraktion, mithin die Reſraktion zu verſchwinden 


ſcheint. 
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Sind nämlich 7 die fcheinbare, Polhoͤhe, d’ die ſcheinbare 
Polardiſtanz; ſo wird man fuͤr die dem Stundenwinkel t ent⸗ 
ſprechende Höhe “ haben (F. 8. n. 3.) Sin. . = Sin. (Id) - 
2815. 57. Cos. J Sin. d“ für den Halbmeſſer 1. Iſt nun die der 
Polhöße “, entſprechende Refraktion z, und die Polardiſtanz d. 
aus der Höhe eines ſehr nahe am Scheitel vorübergehenden Sterns 
abgeleitet; fo wird die wahre Polhoͤhe “r, die wahre Ze⸗ 
nithoiſtanz Z“ Ty, und für die demſelben Stundenwinkel 2 zu⸗ 
gehörige wahre Höhe A wird ſeyn Sin. E= Sin. (Cr dr) 
2 Sin. Zt Cos. (1 7) Sin. (d“ r). 

Aber Cos. (/ 7) = Cos. J“ Cos. 7 ＋ Sin. Sin. 7 

Sin. (a. Kr) = Sin. a! Cos. HCos. a. Stu. : 


folglich Sin. ( Tr) Cos. (-) E Cos. J. Sin. 4. Cos + Fin. I. Sin. a 


= Sin. Cos.r 
＋Sin. “ Cos. 4 Sin. 7. I Cos. /. Cos. a. 
Sin. y Cos. v 


S cos. “, Sin. d’ — Cos. (. T 4 Sin 
f PR +2 Sin 27 Cos. (.- 49 
und daher Sin. ! Sin. 3 { are a Be 
25 ae öinar 
Cos. ( 4) Sin. Ir. Sin , oder, weil r und ( ＋ x) hier fehr 
klein find, und “d nahe = 90 iſt, ſehr nahe 
27 Cos. (V- 4%) Sin. te” 


* 


Cos. 2 81 
die berechneten Höhen find alſo beſtaͤndig zu groß, wenn man 
die ſcheinbare Polhoͤhe und Polardiſtanz anwendet, und die Re⸗ 
fraktionen werden zu klein gefunden. 


§. 22. Um die Refraktionen noch genauer zu erhalten; ſu⸗ 
che man aus zwey nach §. 20. gefundenen Refraktionen, die be⸗ 
traͤchtlich verſchiedenen Hoͤhen zugehüren, nach H. 17. n. 2. den 
Werth von m, und brauche jetzt bey der F. 20, gezeigten Be⸗ 
rechnung ſtatt der Tangenten der ſcheinbaren Zenithoſſtanzen die 
Tangenten der um das Imfache der ihnen entſprechenden Refrak⸗ 
tionen, die man ſchon beynahe kennt, verminderten ſcheinbaren 
Abſtaͤnde vom Scheitel, oder die Cotangenten der um eben dieſe 
Größen vermehrten ſcheinbaren Hohen. Mtttelſt der auf dieſem 
Weg erhaltenen genaueren Refraktionen wiederhole man die Be⸗ 
rechnung von m, und ſetze dieſes Verfahren ſo lange fort, bis 
man zwey aufeinander folgende gleiche Werthe von m erhaͤlt. 
In den meiſten Fällen wird der zweyte Werth von m hinreichend 
genau ſeyn. 5 

Daß durch die Bradley'ſche oder Simpſon'ſche Regel, von 
welchen die eine aus der andern . werden kann, die 
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Refraktionen von 5° Hohe an fehr genau dargeſtellt werden, Ich: 
ren die Beobachtungen. Es wird daher der Muͤhe Werth zu 
unterſuchen, wie genau die auf die neueſten Unterſuchungen von 
La Place, und die genaueſten aſtronomiſchen Beobachtungen ges 
gründeten Reftaktionstafeln *) damit uͤberelnſtimmen. Nach dien 
fen iſt, wenn das Barometer auf 0,76 oder 28 par. Zoll 0,93 
Lin, ſteht und das Thermometer 10 oder +8 Grade nach Ne 
aumurs Scale zeigt, für Z 48%; 758%: für Z. 853 
r. = 9“ 54%. Hieraus findet ſich nach F. 18. n. 2. die Zahl 
m 7.31883, R 30 12°,45 m R 3°41' 44,69. Dieſe Ho⸗ 
rizontalrefraktion iſt betraͤchtlich kleiner, als nach der Tafel, wo 
fie = 33 46% 3 iſt. Piazzi ſetzt fie für denſelben Zuſtand der 
Atmosphaͤre nur 32724 ¼ T. Die Uebereinſtimmung der mit obi⸗ 
gen Werthen von m und E nach den Formeln §. 17. n. 7. und 
8. berechneten Refraktionen mit denenſenigen, welche La Pla: 
ces Theorie und die Beobachtungen Piazzi's geben, zeigt fol⸗ 
gende Tafel! a 
Schein bare Reftattion . 

Zenithdiſt. Ea Mace. ] Piazzi. Formel.) 


10 10˙% 10% -:107,3 

20 21,2 21,0 21,2 39300 
30. ia 33,74 "33,6 33.6 828 
40 48,9 48,6 48,8 

45 58,2 = 38, 

50 1, 9,361“ 3 1“ 9,3 

0 40 1 4, T 40,6 

70 2 38,8 2 30,60 2 385,8 

80 5 109,8 5 10% 5 190 

85 9 54/39 518: 9 54,3 

87 4 29%, 14 20, 


90 33 46,3 32 23,130 12,4 
Die Simpſon'ſche, und folglich auch die Bradley'ſche 
Formel giebt alſo fuͤr Hoͤhen, die nicht kleiner als 5 Grad 
find, die Refraktionen innerhalb 9% mit La place uͤbereinſtim⸗ 
mend. f 
Legt man La place's Horizontalrefraktion und die von 45? 
zum Grund: fo findet man nach F. 18. n. r. die Zahl m = 3,8503, 
mR = 3° 17° 38¼6, und die Refraktionen ſtimmen mit La Place 
von 20° Höhe an innerhalb o,2 Sek. überein. Bey 5 und 10 
Graden Höhe giebt die Formel die Refraktionen um 11,6 und 
2,0 Sek. b ziehungsweiſe zu groß. he 
Setzt man eudlich mit Piazzi die Horizontalrefraktion = 32° 
24“, 1 und behält für 45e die 58,2 Sek. bey; fo wird m S 6,3581; 
*) Tables astronomiques publises par le Bureau des Longitudes de 
France I. P. Tab. IX. des Tables de Refratlons. 
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mR = 3° 6’ 0,86, und die mit dieſen Beſtimmungsſtuͤcken nach 
K. 17. n. 7. 8. berechneten Refraktlonen ſtimmen wiederum mit 
La Place von 20° Höhe an innerhalb 0,2 Sekunden überein, bey 
3; 5; 103; Graden Höhe aber glebt diefe Formel beziehungs⸗ 
weiſe 1470; 7,4°,5 2,6 zu viel. 

Folgende Tafel giebt die in der Naͤhe des Horizonts Statt 
findende Refraktionen nach La Place, wenn das Barometer auf 
28/0,¼ö93 und das Reaumurſche Thermometer auf + 48° ſteht: 


ſcheind. Refrakt. 


ſcheind. j 
Refrakt. tuitbolf. 


Zenithdiſt. 

85° 0% 54½%3 ] 88° ↄ/18“ 22 
10,10 10,9 10119 11,5 
20010 28,3 2020 4,8 
30010 46,7 30021 19 
4011 6,1 40022 3,4 
50111 26,6 50123 9,6 

86 dir 48,3 89 024 21,2 
10012 1173 1025 38,6 
20112 , 35,0 2927 2,2 
3813 1,3 30028 32,0 
4013 28,5 4030 9,3 
50113 57,3 5031 5473 

87 914 85 90 9033 46,3 
10015 0,9 1035 45,9 
20.15 36,0 20037 53,6 
30016 13,4 90 30040 10,0 


5017 30, 
88 5818 222 


Four großere Höhen findet man die Refraktionen durch die 
Formeln $. 17. n. 7. 8. wie oben ſchon bemerkt wurde, inner⸗ 
halb 0% 2 genau mit La Place uͤbereinſtimmend, wenn man 
RATE 


fest m 883; mH g! 44,645 R=30° 12°,4 = 1812°4, 
g. Sin.m 170 


1 

= 8,8079 70; Lg. A = 3,2582538. 1 

Tg. * 8 N 12. 2 a 4 . 

R Tex. Bel „a 

: et 

Oder da Tg. 2 er 1g. 2 U Ig. (e- mr) (F. 17. n. 3 ũ / /ů0»y⸗7 
3 21g. IuR Tg. (2 2 mur) 2 ten 

ſo iſt ſehr nahe 1 2 
E 38% 317 Tang (2-3 639 7 


F. 23. Sowohl die Theorie als die Beobachtungen zeigen, 
daß die Stralenbrechungen in größeren Höher als 3e ſehr nahe 
der Dichtigkeit der Luft an dem Beobachtungsort proportional 
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find. Man nennt die für eine gewiße Dichtigkeit der Luft, z. 
B. für diejenige, welche bey 280,93 Barometerſtand und bey 
＋ 8 Reaum. Statt findet, berechnete Refraktionen die mittlere, 
und verwandelt fie mittelſt der durch das Barometer und Ther⸗ 
mometer fuͤr die Zeit der Beobachtung gegebenen Dichtigkeit der 
Luft in die wahre. Obige Refraktionen entſprechen ＋ 88; folg⸗ 
lich verhaͤlt ſich bey einerley Barometerſtand die Dichtigkeit der 
Luft a beym Eispunkt zu ihrer Dichtigkeit D bey + 88, wie 


ur. 8 1 883 6e, G. 140 und ihre Dichtigkeit B/ bey Tae: 
Dichtigkeit 4 = 80 + 
1 35 80 3. 
5 je ? — — a fe 
Mithin iſt 9“: D=83 : +7 8 1 2 85 + A 
. Eu 
1 1— 83 + 3 
3-8) 
1 4 8.55 
2-8 
2 14＋ ET 
a D 221% 
und daher P/ -=, wenn der Barometerſtand fich nicht 


11 


221 
verändert, Veraͤndert fi) auch dieſer, und wird = 5 parifer 


Zollen; fo wird die Dichtigkeit D werden = Se A 8 


221 


Folglich muß man die F. 22. angegebene Refraktionen mit 
b 


» multiplieiren, um fie in die wahre zu vers 
a ER 8 7 


221 
wandeln, welche dem Barometerſtand 5 und Thermometerſtand 
t zur Zeit der Beobachtung entſprechen. 

Auf dieſe Veränderungen der Refraktionen muß man Ruͤck⸗ 
ſicht nehmen, wenn ſie durch Beobachtungen beſtimmt werden 
ſollen. Kennt man die Refraktionen ſchon beynahe; fo kann 
man ihre Veränderungen während der Zeit der Beobachtungen 
genau genug berechnen, und dadurch die beobachteten ſcheinba⸗ 
ren Höhen auf diejenigen redueiren, welche bey einem gewißen 
Barometer und Thermometerſtand wuͤrden beobachtet worden 
ſeyn, und die aus den reducirten Beobachtungen abgeleitete Mes 
fraktionen werden eben dieſem Stand des Qarometers und Ther⸗ 
mometers entſprechen, den man übrigens fo wählt, daß er dem 
waͤhrend der Beobachtungen Statt gehabten mittleren Stand 
nahe kommt, um die Reduktionen zu vermindern. 
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F. 24. Die Atmosphäre der Erde iſt ein Gemenge von vers 
ſchiedenen Gasarten, welche bey einetley Dichtigkeit die Licht⸗ 
ſtralen verſchieden brechen. Aber das Verhaͤltniß dieſer Gasar⸗ 
ten zu einander iſt an ſehr von einander entfernten Orten und 
zu verſchiedenen Zeiten Aufferft nahe immer daſſelbe. Die atmos⸗ 
phaͤriſche Luft enthält in 100 Theilen 79 Theile Stikgas und 21 
Sauerſtoffgas oder Lebensluft den Volumen nach, und 3 oder 
4 Theile kohlenſaures Gas oder ſogenannte fixe Luft ſind in 
1000 Theilen atmosphaͤriſcher Luft verbreitet. Gay⸗Luſſac hat 
ſich von Paris bis auf eine Höhe von 21487 par. Fuß über das 
Niveau der Seine erhoben, und die von dieſer Hoͤhe mitgebrach⸗ 
te Luft nach einer genauen Unterſuchung mit der aus den nies 
Be Schichten der Atmosphaͤre genommenen uͤbereinſtimmend 
gefunden. 

Endlich hat La Place noch Unterſuchungen uͤber den Ein⸗ 
fluß der Feuchtigkeit der Luft auf ihre ſtralenbrechende Kraft an⸗ 
geſtellt, um wenn es noͤthig wäre, auf das Zygrometer bey den 
Refraktionen Ruͤkſicht zu nehmen. In Ermanglung direkter Ver⸗ 
ſuche uͤber dieſen Gegenſtand gieng er von der Hypotheſe aus, 
daß die Wirkungen des Waſſers und feines Dampfs auf das 
Licht ihren Dichtigkeiten proportional ſeyen. Unter vieler Voraus⸗ 
ſetzung fand er mittelſt des bekannten Brechungsverhaͤltnißes für 
den Uebergang des Lichts aus Luft in Waſſer, die ſtralenbrechen⸗ 
de Kraft des Dampfs groͤßer als die der Luft, wenn ſie mit dem 
Dampf einerley Dichtigkeit hat. Aber bey einerley Druck uͤber⸗ 
trifft die Dichtigkeit der Luft die des Dampfs nahe in demſelben 
Verhaͤltniß: folglich iſt die von dem in der Atmosphaͤre verbrei⸗ 
teten Waſſerdampf herruͤhrende Refraktlon nahe dieſelbe, welche 
die Luft hervorbringen würde, deren Stelle er einnimmt. Ca 
place fand nemlich für 12; 16; 205 24; 28; 32; Grade des 
Reaumurſchen Thermometers uber dem Gefrierpunkt die durch 
den Waſſerdampf hervorgebrachte Vergrößerung der Refraktion 
in 45° ſcheinbarer Höhe beziehungsweiſe , 182; 0, 241; 0.3165 
o, 413; 0,535 5 0,687 Sekunden, woraus man die einer gegebe⸗ 
nen ſcheinbaren Höhe entſprechende Zunahme der Refraktion fin⸗ 
det, wenn man obige Zahlen mit der Cotangente der ſcheinba⸗ 
ren Höhe multſplicirt. Biot hat dieſes Reſultat durch direkte 
Verſuche beftätigt, welche zugleich zeigen, daß die Refraktion 
nur in ſo fern auf dis Stralenbrechung Einfluß hat, als ſie die 
Dichtigkeit der Luft verändert, ö 


§. 25. Bringt man die Wirkungen der Stralenbre⸗ 

chung in Rechnung; ſo wird man die taͤglichen Bewegungen 

der Firſterne ſehr genan mit der Vorausſetzung der Umdre⸗ 

hung der Himmelskugel um eine unbewegliche Axe uͤberſt im⸗ 
di 
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mend finden. Die ſcheinbaren Abſtaͤnde zweyer Fixſterne 
von einander, wenn man ſie auch in ſehr verſchiedenen Hoͤ⸗ 
hen dieſer Sterne und an weit von einander entfernten Or⸗ 
ten der Erde, beobachtet hat, werden, wenn man ſie von 
der Einwirkung der Stralenbrechung befreyt, deſto genauer 
einerley Reſultat geben, je genauer die Beobachtungen ſind. 
Die Parallaxe der Fixſterne iſt alſo unmerklich, und die 
ſchein baren Irregularitaͤten ihrer taglichen Bewegung kom⸗ 
men allein von der Stralenbrechung her. Dieſe macht ſie 
fruͤher auf und ſpaͤter untergehen, als es nach den Geſetzen 
der täglichen Bewegung ſeyn ſollte, und man kann mittelſt 
der bekannten Stralenbrechung am Horizont berechnen, wie 
viel dieſes für jeden gegebenen Stern unter einer gegebenen 
Polhöͤhe betraͤgt. Man findet nemlich den ſcheinbaren hal: 
ben Tagbogen eines Sterns, wenn man nach F. 8. n. 1. 
oder 4. den Stundenwinkel ſucht, für welchen der Stern 
eben ſo tief unter dem Horizont ſteht, als die Horizontalre⸗ 
fraktion betraͤgt. 

Heißen der wahre und ſcheinbare halbe Tagbogen 7, 1 und 
die Horizontalrefraktion R; ſo iſt (F. 8. n. 11.) 
Sin. R SIn. tot.? Cos: A Sin. Sin. tot. 

Sin, A Cos. 7 
Cos Sin. J Sin. tot. 

Cos. T & sf 

folglich Cos. 7- Cos. 7" ] 5 Sin. R Sin, cot. 
oder 2 Sin. 77-750. HI? Sm. * 


908, la 
Dos De Sin, A Cos. J 


2. . 
Da nun R nur ungefähr einen halben Grad betraͤgt; fo iſt 


7 3 

R Sin. tot. ' 
1 Fin T bat mn 
kn 5 Sin. A Cos. (Sin. 7 


F§. 26. Man beobachte mehrere Höhen eines Fixſterns, 
deſſen Polardiſtanz man kennt, und bemerke die Beobach⸗ 
tungszeiten nach einer Sekundenuhr. Die beobachteten Hös 
hen vermindere man um die ihnen zugehörige Refraktionen, 
und dieſe ſeyen entweder durch Meridianhoͤhen der Cireum⸗ 
polarſterne allein, oder zum Theil durch Höhen auſſer dem 
Meridian und die ihnen zugehörigen Azimuthe ſtatt der 
Stundenwinkel beſtimmt. Man berechne die dieſen vermin⸗ 
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derten oder wahren Höhen zugehörige Stundenwinkel nach 
H. 8. n. 4.; fo wird man die Differenz der Stundenwinkel, 
oder, wenn die Hoͤhen auf verſchiedenen Seiten des Meri⸗ 
dians genommen worden ſind, ihre Summe, deſto genauer 
den Zwiſchenzeiten der Beobachtungen proportional finden, 
je mehrere Sorgfalt darauf verwendet worden iſt, der zu 
den Beobachtungen gebrauchten Uhr einen gleichfoͤrmigen 
Gang zu geben. Die Fixſterne beſchreiben alſo ihre Paral⸗ 
lelkreiſe mit einer gleichfoͤrmigen Winkelgeſchwindigkeit, d. 
h. ſo, daß ſie in gleichen Zeiten gleich große Winkel beſchrei⸗ 
ben, oder eine gleiche Anzahl Grade ihrer Parallelkreiſe 
durchlaufen, und die taͤgliche Umdrehung der Himmelskugel 
ſelbſt, geſchieht mit einer gleichförmigen Geſchwindigkeit. 

Man kann ſich von der Gleichförmigkeit der täglichen 
Bewegung der Himmelskugel auch noch auf folgende Art 
verſichern. Aus dem ſcheinbaren Abſtand ZB zweher Fix⸗ 
ſterne (Fig. 9.) ſuche man ihren wegen der Stralenbrechung 
verbeſſerten Abſtand ab, und aus dieſem mittelſt der Pos 
lardiſtanſen Fa, Pb dieſer Sterne den Winkel ad am Pol. 
Man meſſe ferner die Abſtaͤnde sa, sb eines dritten Sterns 
von den zwey erſtern, und verbeſſere fie wegen der Mes, 
fraktion; ſo iſt dadurch die Lage dieſes Sterns gegen die 
zwey vorhergehenden beſtimmt, und daher kann der Winkel. 
b gefunden werden, welchen am Pol die durch denſelben 
und die Sterne b und s gelegten groͤſten Kreiſe miteinander. 
machen. So kann man fortfahren, und immer ein neues 
Dreyeck ſo an die vorhergehenden anhaͤngen, daß es eine 
Seite mit einem der uͤbrigen Dreyecke gemeinſchaftlich hat. 
Durch dieſes Verfahren kann man alſo die Lage der Fix⸗ 
ſterne gegen einander an der Himmelskugel, und die ihnen 
zugehörigen Winkel am Pol oder die Unterſchiede ihrer 
Stundenwinkel finden, die ſich wiederum wie die Zwiſchen⸗ 
zeiten ihrer Durchgaͤnge durch den Mittagskreis verhalten 
werden. 


$ 27. Die Rechnungen, welche letzter Methode erfordert, 
können auf folgende Art gefuͤhrt werden. 
nebuktion der Diſtanzen. In dem ſphaͤriſchen Dreyeck 48 Z 
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kennt man die ſcheinbaren Zenithdiſtanzen ZA, ZB entweder 
durch Beobachtung oder Berechnung, und die ſcheinbare Dis 
ſtanz AB; folglich kann man den Winkel AZ B finden. Es 
iſt nemlich, wenn die ſcheinbaren Höhen H/“ und die ſchein⸗ 
bare Diſtanz D“ heißen 
S Sin, tot. Cos. D! Sin. H Sin. ! 
SHARE Cos. H/ Cos. A’ 
Sodenn kennt man in dem Dreyeck aZb die wahren Zenith⸗ 
diſtanzen, oder ihre Complemente, nemlich die wahren Hoͤhen 
H. h, mittelſt der bekannten Refraktionen, und nach dem vor⸗ 


hergehenden den Winkel Z. Die Bene Diſtanz heiße D; fo ift 
Sin. tot. Cos. D — Sin. H Sin. 1 + en? 


Stn. ASin. Cos. HCos.h (cn p i g) 


Sin. tot. 


8 Sin. tot. Cos. H Cos. i Sin. 


tot. 
2.) Berechnung der Polardiſtanzen und der Winkel am Pol. 
In dem Dreyeck apb kennt man die wahre Diſtanz ab =D 
und die Polardiſtanzen Pa = d, Pb d-; folglich iſt, wenn 
man D dd, & ſetzt, ' 
Sin. G -A) Sin. J- 40 
Sin. EP = se S 
Sin. 4 Sin. a 
und Sin. Pla = Sin 5 


Sin a“ Sin. aPb 


Sin. tot. 2 


Sin. Fab 7 5 ö 
Waͤre aber in dieſem Dreyeck ſtatt der Diſtanz ab der Winkel am 
Pol gegeben; ſo haͤtte man 
T. I d. uͤbr. Winkel — Cos. ( € 

ang. 2 Summe „ Ubr. ze Cx4 (A c; Cotg. 2 A Pb, 
3 — Sin (a. -a) 1 
Tang. 2 Diff. d. uͤbr. W. m Sin. (4 ha) Cotg. Z abb, 


Sin. ( 
woraus ſich die zwey uͤbrigen Winkel ſelbſt, und die Seite ab 


ergeben. ; 
3 In dem Dreyeck asb, deſſen drey Seiten man kennt, ſey 
das Perpendikel sp auf ab gefällt; fo iſt 
18 ap- _ Tang. + (as-1-bs) Tg. 2 (ar- bs) Cotang {ab 
N g Sin. tot. 
und ay = 2 4 ne 
S Lans: ap Cotang. ar . 
Sin. tot. 
Man hat alfo auch Par =Pab-sab, und, wenn 19 ſen⸗ 
krecht auf Pa gezogen wird 


ang. as Cos, Pas 
Tang. a9 = Kann. ad 
Sin. tot. 
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mithin P = Fa- ag, 


Tang. Pas Sin. ag 
und Tang. a Pr = 5 
Cos. as Cos. Pg 


Cos. Ps = Lene 


Drittes Capitel. 
Von den ſcheinbaren Bewegungen der Sonne 
und der Zeitmeſſung. 


F. 28. Die Sonne hat auſſer ihrer täglichen, mit den 
übrigen Himmelskoͤrpern gemeinſchaftlichen Bewegung, noch 
eine eigene Bewegung in Beziehung auf die Fixſterne von 
Abend gegen Morgen. Man bemerkt dieſe Bewegung 
leicht, wenn man auf diejenige Sterne Achtung giebt, wel— 
che ſich am weſtlichen Theil des Horizonts in der Abend— 
Daͤmmerung zeigten. Man wird ſie nach einiger Zeit nicht 
mehr finden, dagegen werden andere Sterne, welche vorher 
bald nach dem Untergang der Sonne noch eine betraͤchtliche 
Hoͤhe uͤber dem Horizont hatten, nur noch kurze Zeit in der 
Abend-Daͤmmerung ſichtbar ſeyn, und nach einigen Tagen 
ebenfalls in den Sonnenſtralen verſchwinden. Nach Ver— 
fluß von etwa 1 Monaten wird man dieſelben Sterne 
wieder in der Morgen⸗Daͤmmerung finden, die in der 

“ Abend» Dämmerung unſichtbar geworden waren, fie werden 
mit jedem Tage fruͤher auf und ſpaͤter untergehen, bis ſie 
nach Verfluß eines Jahres wieder am weſtlichen Horizont 
in den Sonnenſtralen verſchwinden. 

Zu gleicher Zeit wird man aber auch eine Veraͤnderung 
in den taglich von der Sonne beſchriebenen Kreiſen bemer⸗ 
ken. Zweymal des Jahrs, nemlich in der zweyten Haͤlfte 
der Monate März und September find Tag und Nacht 
einander gleich; folglich ſteht die Sonne um dieſe Zeit im 
Aequator. In der zweyten Haͤlfte des Junius wird der 
Tag am laͤngſten, und nimmt von da an zuerſt kaum merk⸗ 
lich, hernach geſchwinder in derſelben Ordnung wieder ab, 
wie er vorher zugenommen hatte, und in der zweyten Haͤlfte 
des Decembers wird er am kuͤrzeſten, und eben ſo lang als 
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vorher die Nacht zur Zeit des laͤngſten Tages war. Die 
Sonne ſteht alſo zur Zeit des laͤngſten Tags eben fo weit 
vom Nordpol, als zur Zeit des kuͤrzeſten Tags vom Suͤd⸗ 
pol ab (F. 7.) Von dem Zeitpunkt des kürzeſten Tags an 
nimmt derſelbe eben ſo zu, wie er vorher abgenommen hat⸗ 
te, und die Veränderungen der Tageslaͤnge auf beyden Geis 
ten des Zeitpunkts des laͤngſten Tags, find den correfpons 
direnden Veraͤnderungen derſelben in dem ſuͤdlich vom Ae⸗ 
quator liegenden Theil der ſcheinbaren Sonnenbahn gleich. 
Die ſcheinbare jährliche Bahn der Sonne durchſchneidet alſo 
den Aequator in zwey Punkten, und fie wird durch denſelben 
in zwey gleiche und aͤhnliche Theile getheilt, welche wiederum 
durch die Punkte, in welchen ſich die Sonne zur Zeit des 
laͤngſten und kuͤrzeſten Tags befindet, halbirt werden. 


5 F. 29. Man nennt dieſe ſcheinbare Bahn der Sons 

ne die Ekliptik, die zwey Durchſchnittspunkte derſelben 
mit dem Aequator, die Punkte der Tag- und Nachtglei⸗ 
chen oder die Aequinoktial⸗Punkte, und unterſcheidet ſie 

durch die Benennungen Frühlings- und Serbſtpunkt. Die⸗ 
jenigen Punkte ihrer Bahn aber, in welchen ſie ſich zur 
Zeit des laͤngſten und kuͤrzeſten Tags befindet, heißen die 
Sonnenſtillſtands oder Solſtitialpunkte, weil um dieſe 
Zeit die Laͤnge des Tags und die Mittagshoͤhe der Soune 
ſich nicht merklich verändert. Legt man durch den Pol P 
(Fig. 10.) und den Ort d des Mittelpunkts der Sonne ei⸗ 
neu groͤſten Kreis; ſo heißt das zwiſchen dem Aequator 
ah nud der Ekliptik AdDQ begriffene Segment ba deſ⸗ 
ſelben, welches den Abſtand der Sonne von dem Aequator 
mißt, Abweichung der Sonne, und man nennt fie nördlich 
oder füdlich, je nachdem dieſes Segment von dem Aequa⸗ 
tor an gegen dem Nordpol oder Suͤdpol hin liegt. Die 
Abweichung ergaͤnzt alſo den Abſtand von dem naͤchſten 
Pol zu 909. Endlich heißt das zwiſchen dem Frühlings⸗ 
punkt A und dem Punkt ö, in welchem der durch den Pol 
und den Mittelpunkt 4 der Sonne gelegte gröfte Kreis den 
Aequator trifft, liegende Segment deſſelben die gerade Auf⸗ 
ſteigung der Sonne, welche von dem Fruͤhlingspunkt A 
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an nach, der Richtung der jährlichen Bewegung der Sonne 
bis auf 360° in einem fort gezählt wird. Eben fo heißt 
As die gerade Aufſteigung, die Abweichung eines Sterns, 
und beyde zuſammen beſtimmen des Sterns Lage eben ſo 
in Beziehung auf den Aequator, wie Azimuth und Hoͤhe in 
Beziehung auf den Horizont. 

Zur Zeit der Tag und Nachtgleichen iſt alſo die Abs 
weichung der Sonne = o, und ihre Mittagshoͤhe wird den 
Winkel 40 (Fig. r.) meſſen, welchen der Aequator ZQ 
mit dem Horizont macht, und die Söhe des Aequators 
heißt. Dieſe iſt dem Complement der Polhoͤhe gleich, weil 
NO AOP AOM = 180° und 40 = 90° iſt; mithin 
durch die Polhoͤhe gegeben. Die Abweichung eines Sterns 
iſt alſo auch dem Unterſchied der Aequatorshoͤhe und der 
Mittagshoͤhe des Sterns gleich, und noͤrdlich oder ſuͤdlich, 
je nachdem letztere groͤßer oder kleiner iſt als die erſtere. 


F. 30. Um nun die jährliche ſcheinbare Bahn der 
Sonne genauer zu beſtimmen, beobachte man öfters die Hd: 
he ihres Mittelpunkts, indem man die halbe Summe der 
um die Stralenbrechung verminderten Hoͤhen ihres oberen 
und unteren Randes nimmt, oder die beobachtete Hoͤhe 
um ihren ſcheinbaren Halbmeſſer vermindert oder vermehrt, 
je nachdem man den oberen oder unteren Rand der Sonne 
genommen hat. (Sollte bey ferneren Beobachtungen die 
Parallaxe der Sonne merklich werden; ſo muß man auch 
dieſe in Rechnung bringen.) Zu gleicher Zeit beobachte man 
die Durchgangszeiten ihres Mittelpunkts und eines Sterns 
s (Fig. 10.) durch den Meridian. Aus den Mittagshoͤhen 
ergeben ſich die Abweichungen ba, ) d u. ſ. w. der Sonne 
nach dem vorhergehenden §. und aus den Zwiſchenzeiten zwi⸗ 
ſchen den Durchgaͤngen des Sterns und der Sonne durch 
den Meridian findet man die Unterſchiede 5%, 5% u. ſ. w. 
der geraden Aufſteigungen des Sterns und der Sonne für 
den Augenblick einer jeden dieſer Beobachtungen. Denn 
wegen der gleichfoͤrmigen Umdrehung der Himmelskugel 
(F. 26.) verhält ſich die tägliche Umlaufszeit des Sterns 
zur Zwiſchenzeit zwiſchen den Durchgaͤngen des Sterns und 
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der Sonne durch den Meridian, wie 369° zu dem Unter⸗ 
ſchied bg ihrer geraden Aufſteigungen. Dadurch wird alſo 
die Lage der Sonne gegen den Stern s bey jeder Beobach⸗ 
tung beſtimmt. Man wird nun finden, daß alle Sonnen⸗ 
oͤrter d, 4 ꝛc. in einem groͤſten Kreiſe der Sphäre liegen, 
welcher durch zwey dieſer Punkte d, d' beſtimmt iſt, den 
Fall ausgenommen, wo d, d' genau um 180° von einander 
abſtehen. Man wird alſo den Fruͤhlingspunkt 4, mithin 
die gerade Aufſteigung Ag des Sterns , und die geraden 
Aufſteigungen der Sonne für jede der Beobachtungen haben, 
und dieſer Punkt, welcher eben fo wenig, als der Pol wirks 
lich am Himmel durch einen daſelbſt ſtehenden Stern bezeich⸗ 
net iſt, und in welchem ſich die Sonne in jedem Jahr nur 
einen Augenblick befindet, wird mittelſt des Sterns! koͤn⸗ 
nen aufgefunden werden. 


F. gr. Es feyen bad, ed“ (Fig. 10.) die beobachteten Ab⸗ 
weichungen der Sonne, welche hier noͤrdlich angenommen wer— 
den, und bb‘ ſey die beobachtete Differenz ihrer geraden Aufſtei⸗ 
gungen Ab, Ab‘: fo verhält ſich, unter der Vorausſetzung, daß 
Add. ein groͤſter Kreis ſey, 
in dem ph. Dreyeck 4% Tang. Ad: Tang. 2% S Sin. tot.: Sin. 4b 
u. in dem ſph. Dreyeck 4%, Tg. . 4, IS. 54d Sin. 4%: Sin. tot. 

folglich Tg. % : Ig. 4 Sin: Ab“: Sin. 4b 

Es ſey bed die größere der beobachteten Abweichungen der 
Sonne; ſo iſt 

7g. 4 K-Tg. bd: Tg. b Tg. bd Sin. Ab. Sin. 46: Sin. Abl: Sin. 4b 
oder Sin. (S bd): Sin. (/! ba) Tang. Ab’ + 45 : Tg. 4b’ - Ab 


Bi a g i 2 2 3 
Man halbire bb’ inc, 40 in B; fo iſt, weil vermöge der Vor⸗ 
ausſetzung 400 ein gröfter Kreis iſt, AB = BO , und 
Sin; C, Ka) : Sin. (% - bad) — Tang Ae: Tg. be 
= Cotang.de: Cotang. Ae 
N = Cotang.be: Tang. Be. 
Tang. Be g „ Sin. ( , - ba) 


Man hat 5 u Cotang. Ac Sin. (74, Lb Cotang. be 
Hieraus ergiebt ſich 4 = Ac-be 
Ab! = Ac+ be 
Ag = Ab -b: 


Mithin hat man auch mittelſt obiger Proportionen 
1 Ad Tang. dd Sin. tot. 
2.) Tang, — Sin. Ab 
4 Tang. 5% Sin. tot. 
S 


* 
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Endlich kann man aus der bekannten geraden Aufſteigung 
Ag des Sterns 4, und der beobachteten Differenz 5% der ge⸗ 
raden Aufſteigung des Sterns und der Sonne fuͤr jede der uͤbri⸗ 
gen Beobachtungen die gerade Aufſteigung Ab = Ag+ bg der 
Sonne, und mittelſt des jetzt bekannten Winkels 5 Ad ihre Ab⸗ 
weichung finden durch die Formel 


3.) Tang. dr 4, — 


Sin. tot. 
welche der beobachteten Abweichung der Sonne gleich ſeyn muß, 
wenn alle Punkte der ſcheinbaren Sonnenbahn in einem gröften 
Kreis der Sphaͤre liegen. 

Aus nm. T. ergiebt ſich, daß es zur Verminderung der Feh⸗ 
ler der Beobachtungen vortheilhaft iſt, zwey noͤrdliche oder zwey 
ſuͤdliche Abweichungen zu gebrauchen, welche nahe bey den Ae⸗ 
quinoktialpunkten beobachtet worden ſind. Alsdenn wird nem⸗ 
lich be einem rechten Winkel nahe kommen; folglich Cotang. be 
klein werden. Zugleich wird die Differenz der Abweichungen der 
Differenz der Mittagshöhen der Sonne gleich, und daher von 
dem in der Beſtimmung der Polhoͤhe begangenen Fehler unab⸗ 
haͤngig ſeyn, welcher nur auf den Nenner Sin. (b’d’+bd) Ein⸗ 
fluß hat, und den Werth dieſes aͤchten Bruchs um weniger aͤn⸗ 
dern wird, als der in ſeinem Nenner ſteckende Fehler betraͤgt. 
Sind die zwey Abweichungen der Sonne einander gleich; ſo wird 
Ac=90°, Be=o, und der Einfluß des Fehlers der Polhoͤhe ver⸗ 
ſchwindet gaͤnzlich. 

Hingegen ſieht man aus nm. 2. daß es zur Beſtimmung des 
Winkels, unter welchem die Ekliptik den Aequator durchſchnei⸗ 
det, vortheilhaft iſt, eine in der Nähe der Solſtitien liegende 
Beobachtung zu waͤhlen, weil alsdenn der Sinus der geraden 
Aufſteigung nahe dem Halbmeſſer gleich; folglich der Einfluß 
des in der Abweichung liegenden Fehlers vermindert wird. 


Sin. Ab“! Tang. Ad 


$. 32. Da die Ekliptik ein groͤſter Kreis der Sphäre 
iſt; ſo ſtehen ihre Durchſchnittspunkte mit dem Aequator 
oder die Aequinoktialpunkte 180“ von einander ab. Von 
dem Fruͤhlingspunkt an waͤchst die noͤrdliche Abweichung der 
Sonne, bis ihre gerade Aufſteigung = 90° wird, und das 
Sommerſolſtitium eintritt, wo fie am gröften iſt, und den 
Winkel mißt, unter welchem die Ekliptik den Aequator 
durchſchneidet, welcher die Schiefe der Ekliptik heißt. Von 
da an nimmt fie wieder ab, bis fie bey einer geraden Aufe 
ſteigung von 180“ oder in dem Herbſtpunkt wieder ver⸗ 
ſchwindet. Sie wird jetzt ſuͤdlich, und bey einer geraden 


48 


Aufſteigung der Sonne von 270° oder im Winterſolſti⸗ 
tium wiederum der Schiefe der Ekliptik gleich, von welchem 
Punkt an die ſuͤdliche Abweichung abnimmt, bis fie in dem 
Fruͤhlingspunkt wieder verſchwindet. Der Punkt D (Fig: 
10.) des Sommerſolſtitiums ſteht von den Aequinoktial⸗ 
punkten 4, & beyderſeits um 90 ab, weil AB, und Al= 
90 ſind, und eben ſo verhält es ſich mit dem Punkt des 
Winterſolſtitiums. Mithin liegen die Solſtitialpunkte in 
einem groͤſten Kreis, welcher durch die Pole des Aequators 
geht, und den durch dieſe und die Aequinoktialpunkte ges 
legten groͤſten Kreis rechtwinklicht ſchneidet. Der erſtere 
heißt der Kolur der Solſtitien oder Sonnenwenden (Co- 
lurus solstitiorum), letzterer der Kolur der Nachtglei⸗ 
chen (Colurus æquinoctiorum). Nimmt man auf beyden 
Seiten des Kolurs der Solſtitien die Bogen Bb, Bh des 
Aequators einander gleich; ſo werden auch die den Punkten 
6, % entſprechende Abweichungen ba, be der Sonne einans 
der gleich ſeyn. En, 5 
Das hier geſagte folgt aus §. 31. n. 3. Setzt man nem⸗ 

lich die gerade Aufſteigung der Sonne a, ihre Abweichung =J, 
die Schiefe der Ekliptik =e; fo IE Tang 9 = Die 
Tangente der Abweichung wächst alſo dem Sinus der geraden 
Aufſteigung proportional, und wird am groͤſten, wenn Sin. & = 
Sin, tot., alſo wenn « = 90° oder = 270 wird. Im letzteren 
Fall ift aber Sin. a negativ, mithin die Abweichung ſuͤdlich. Wird 
«> 90°; fo nimmt Sin. « wieder ab, und wird dem Sinus ſei⸗ 
nes Supplements gleich. Nimmt man Bb’ = Bb; ſo wird Ab 
5.0, Sin. Ab’ Sin. ö. ) S Sin. Ab, und x 
Tang. bad! — en Es mut = Tg. bd. Mithin wird 


b’d‘ =bd wenn BB! Bb. 


$. 33. So wie man nun durch die Methode der corre⸗ 
ſpondierenden Höhen die Lage des Meridians und den Augen⸗ 
blick des Durchgangs eines Sterus durch denſelben beſtim⸗ 
men kann, eben ſo wird man durch Beobachtung gleicher 
Abweichungen der Sonne, wenn beyde noͤrdlich, oder beyde 
ſuͤdlich find, die Lage des Kolurus der Sonnenwenden, und 
den Augenblick des Durchgangs der Sonne durch denfelben 

beſtim⸗ 
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beſtimmen können. Weil aber die genaue Beſtimmung der 
Abweichung der Sonne Mittagshoͤhen erfordert; ſo wird 
ſie bey der zweyten Beobachtung nur ſehr ſelten eine Abwei⸗ 
chung haben, welche der zuerſt beobachteten gleich iſt. Um 
dieſe Lücke auszufüllen, beobachte man in der Naͤhe der zwey 
Aequinoktialpunkte, wo ſich die Abweichung der Sonne am 
geſchwindeſten veraͤndert, folglich der Einftuß der Beobach⸗ 
tungsfehler auf die zu beſtimmende Größen am kleinſten iſt, 
mehrere Mittagshoͤhen der Sonne, und die Unterſchiebe zwi⸗ 
ſchen ihrer geraden Aufſteigung und der eines Sterns, wie 
im 30. H. gezeigt wurde. Man wird um dieſe Zeit die taͤg⸗ 
liche Veranderung ihrer Abweichung ſehr nahe der täglichen 
Veraͤuderung ihrer geraden Aufſteigung proportional finden, 
und daher die Veraͤnderung ihrer geraden Aufſteigung bes 
rechnen können, welche einer gegebenen Veraͤnderung ihrer 
Abweichung, die nicht größer als die tägliche Veränderung 
derſelben iſt, entſpricht, wenn man ſchließt: wie ſich verhaͤlt 
die tägliche Veränderung der Abweichung zur vorgegebenen 
Veraͤuderung derſelben, ſo verhaͤlt ſich die tägliche Verändes 
rung der geraden Aufſteigung zur geſuchten Veraͤnderung dere 
ſelben. Wenn alſo z. B. von den in der Nähe des Herbſt⸗ 
punkts beobachteten Abweichungen die eine groͤßer, die am 
folgenden Tag genommene aber kleiner gefunden wurde, als 
die im Frühjahr beobachtete; fo wird man berechnen konnen, 
um wie viel die der größeten Abweichung zugehoͤrige gerade 
Aufſteigung der Sonne vergrößert werden Muffe, damit die 
der fo vergroͤßerten geraden Aufſteigung entſprechende Ab⸗ 
weichung der im Frühjahr beobachteten gleich werde. Man 
wird alſo den Unterſchied bb (Fig. 10.) der geraden Auf⸗ 
ſteigungen der Sonne für die zwey Zeitpunkte haben, da ſie 
gleiche Abweichungen ba, „ 4 hatte, und 1 55˙ zu bg addirt 
wird den Bogen 59 geben, deſſen Ergänzung Ay zu 90 
die gerade Aufſteigung des bey den Beobachtungen gebrauch— 
ten Sterus s ſeyn wird. Mithin wird die Lage der Sol⸗ 
ſtitial- und Aequinoktialpunkte gegen dieſen Stern gegeben 
Man wird ferner finden, daß während eines Zeitraums 
von einem oder zwey Tagen, die gerade Aufſteigung der 
Wohnknbergers Aſtronomle. D 
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Sonne ſich ſehr nahe der Zeit proportional veraͤndert. Folg⸗ 
lich kann mau auf aͤhnliche Art wie vorhin die Zeiten fin⸗ 
den, da die Sonne auf beyden Seiten des Kolurus der 
Sounenwenden gleiche und gleichnamige Abweichungen hate 
te. Aber der Zeitpunkt des Solſtitiums wird nur unter 
der Voraus ſetzung einer gleichfoͤrmigen Bewegung der Son: 
ne in der Ekliptik in die Mitte zwiſchen die zwey obige Zeit⸗ 

punkte fallen. Folglich wird man, um dieſen Zeitpunkt zu 
beſtimmen, auch um die Zeit des Solſtitiums die Unter⸗ 
ſchiede der geraden Aufſteigung der Sonne und des Sterns 
beobachten, aus der bekannten geraden Aufſteigung des 
Sterus die der Sonne für jede dieſer Beobachtungen herlei⸗ 
ten, und ans der täglichen Veränderung der letztern den 
Augenblick berechnen muͤſſen, da die gerade Aufſteigung der 
Sonne = 90 oder = 270° war. Faͤllt dieſer zwiſchen 
zwey nur um einen Tag von einander entfernte Beobachtun⸗ 
gen; ſo wird der von der ungleichfoͤrmigen Veraͤnderung 
der geraden Aufſteigung herruͤhrende Fehler unbemerkbar. 
Eben fo findet man den Augenblick der Fruͤhlings- oder 
Herbſtnachtgleiche, wenn man aus den in ihrer Naͤhe ange⸗ 
ſtellten Beobachtungen den Augenblick ſucht, da die gerade 
Aufſtei ung der Sonne = o oder = 180° war, welcher am 
genaueften gefunden wird, wenn das Aequinoktium zwiſchen 
zwey nur einen Tag von einander entfernte Beobachtungen 
faͤllt. 

Die Zeit des Aequinoktiums koͤnnte man auch aus den 
beobachteten Abweichungen der Sonne unmittelbar finden 
wenn man den Augenblick ſuchte, da die Abweichung der 
So ine So iſt. Aber ein kleiner in der Polboͤhe liegender 
Fehler, mittelſt welcher die Abweichungen beſtimmt wer⸗ 
den muͤſſen, wurde einen betraͤchtlichen Einfluß auf die Zeit 
des Aequinoktiums haben, welcher bey der vorhergehenden 
Methode wegfaͤllt. 

Wle man aus ungleichen Abweichungen die Lage der 
Aequinoktialpunkte unmittelbar finden koͤnne, iſt ſchon oben 
31. gezeigt worden. N 

§. 34. Weil die Schiefe der Ekliptik der gröften noͤrd⸗ 
lichen oder ſuͤdlichen Abweichung der Sonne gleich iſt (dr 
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32.); fo iſt der Unterſchied der gröften oder kleinſten Mit⸗ 
tagshoͤhe der Sonne, (oder das Supplement ihrer Sum⸗ 
me, wenn die eine in den ſuͤdlichen, die andere in den noͤrd⸗ 
lichen Quadranten des Meridians faͤllt,) der doppelten 
Schiefe der Ekliptik gleich, vorausgeſetzt, daß die Solſti⸗ 
tien zur Mittagszeit eintreten. Aber wegen der ſehr gerin⸗ 
gen täglichen Veränderung der Abweichung der Sonne wer⸗ 
den zwey Mittagshoͤhen derſelben, zwiſchen welche der Au⸗ 
genblick des Solſtitiums faͤllt, nur wenig unter ſich und 
von der Solſtitialhöͤhe verſchieden ſeyn: folglich wird man 
mittelſt dieſer Hoͤhen die Schiefe der Ekliptik wenigſtens 
beynahe finden. Um ſie genauer zu erhalten, beobachte 
man zugleich die gerade Aufſteigung der Sonne mittelſt eis 
nes Sterns, deſſen gerade Aufſteigung nach dem vorherge⸗ 
henden H. beſtimmt worden iſt, berechne aus der ſchon nahe 
gefundenen Schiefe der Ekliptik und dem Abſtand der Son? 
ne von dem Kolur der Solſtitien den Unterſchied zwiſchen 
der beobachteten Abweichung der Sonne und der Schiefe 
der Ekliptik, und vergroͤßere die beylaͤufig gefundene Schie⸗ 
fe um die halbe Summe der bey den zwey Solſtitien gefun⸗ 
denen Unterſchiede. 
Es iſt nemlich Tang. : Tang. Sins tot.: de, 0 95 ri ; folglich 
Te. „ Tg. 0: 18. 6 Tg. 9) _gSintot.4+Cos.(900:8): Sin.töt.-Cos.(90°- &) 
Sin. (+9 : Sin. Ce 13 =; Sin. tot. Is. (488 3a) 
Daher in der Nähe des Sommerſolſtitiums 
Siu, (i- 4) = SC 18.050830). 
Sin ett. 5 
— , (3 845°)", füras 909 
ind in der Nähe interf iums, n die i 2 
weichung als t er. 15 e 
0 Sin. (6 9) Tang. 9 — 
Sin, (1 0 = A2 rn 2%) fur 180 
Sin. (d) Tang. (S 00  .; x 
Be Na , fir r 180%, 
Man ſieht aus dieſen Ausdruͤcken, daß bey kleinen Abſtaͤn⸗ 
den von, dem Kolur der Solſtitien ein wi Fehler in der Schie⸗ 
2 


‚ für K = 90° 


— 
5² 
fe der Ekliptik keinen merklichen Einfluß auf den Werth von 4 
hat. Hat man einmal die Schiefe der Ekliptik genauer beſtimmt; 
fo. kann man weiter von dem Solſtitium entfernte Mittagshoͤhen 
auf die Solſtitkjalhdhe reduciren, und die Anzahl der Beobach⸗ 
tungen vervielfaͤltigen, um ein genaueres Reſultat zu erhalten. 

F. 35. Eben dieſe Beobachtungen dienen nun auch 
zur Beſtimmung der Polhoͤhe und zur ferneren Berichtigung 
der Reſraktionen. Nemlich das arithmetiſche Mittel zwi⸗ 
ſchen den zwey Solſtitialhoͤhen der Sonne im Sommer und 
Winter wird der Aequatorsböhe gleich ſeyn, deren Com⸗ 
plement die Polhoͤhe iſt. Sind nun die Refraktionen zu 
groß; fo wird die aus den Solſtitialhöͤhen gefolgerte Aequa⸗ 
torshoͤhe zu klein, mithin die Polhoͤhe zu groß gefunden. 
Die im nördlihen Quadranten des Meridians angeftellte 
Beobachtungen der Circumpolarſterne hingegen werden die 
Polhoͤhe zu klein geben, und die Differenz dieſer zwey ver⸗ 
ſchiedenen Reſultate wird die Summe der zwey in den Pol⸗ 
hoͤhen ſteckenden Fehler ſehn. Da nun die Stralenbrechun⸗ 
gen nahe den Cotangenten der ſcheinbaren Höhen proportio⸗ 
nal ſind; ſo wird dieſes um ſo genauer bey den kleinen Aen⸗ 
derungen der Refraktionen zutreffen, und man wird die Ver⸗ 
beſſerungen der zwey Polhoͤhen haben, wenn man obige Difs 
ferenz in dem Verhaͤltniß der Summe der Cotangenten der 
Solſtitialhoͤhen zur Summe der Cotangenten der groͤſten 
und kleinſten Hoͤhe des bey den Beobachtungen gebrauchten 
Eircumpolarſterns theilt. Auf ähnliche Weiſe wird man 
verfahren, wenn die Refraktionen zu klein find. 

Wegen der Veraͤnderlichkeit der Refraktionen in klei⸗ 
nen Höhen wird folgende Methode die Refraktionen zu ber 
richtigen ſicherer ſeyn. Um die Zeit der Nachtgleichen be⸗ 
obachte mau die Mittagshoͤhe der Sonne und ihre gerade 
Aufſteigung. Aus letzterer und der Schiefe der Ekliptik 
berechne man ihre Abweichung, auf welche ein kleiner in der 
Schiefe der Ekliptik liegender Fehler keinen merklichen Ein: 
fluß haben wird. Man wird alſo die Aequators hoͤhe ha⸗ 
ben, wenn mau die Abweichung der Sonne von ihrer Mit⸗ 
tagshoͤhe abzieht, oder ſie dazu addirt, je nachdem die Ab⸗ 
weichung noͤrdlich oder ſuͤdlich iſt. Um eben dieſe Zeit ſu⸗ 
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che man die Polhoͤhe aus der groͤſten und kleinſten Höhe des 

Polarſterns, welche die Aequatorshoͤhe zu 90° ergaͤnzen 
muß. Kommt mehr oder weniger heraus; fo find die Re⸗ 
fraktionen zu klein oder zu groß, und man vertheilt den 
Fehler im Verhaͤltniß der Cotangente der ſcheinbaren Mit⸗ 
tagshoͤhe der Sonne zur halben Summe der Cotangenten 
der groͤſten und kleinſten ſcheinbaren Hoͤhe des Polarſterus, 
um die Verbeſſerungen der beobachteten Aequatorehöhe und 
Polhoͤhe zu erhalten. Hat ſich die Dichtigkeit der Luft waͤh⸗ 
rend der Beobachtungen geaͤndert; ſo bringt man die daher 
ruͤhrende Aenderung der Refraktionen in Rechnung, wie 
§. 23, gezeigt wurde, 


$ 36. Man bedient ſich der Ekliptik auf eine aͤhn⸗ 
liche Art wie des Aequators, um die Lage der Himmels⸗ 
koͤrper gegen einander anzugeben. Der Abſtand &“. (Fig. 
11.) eines Sterns S von der Ekliptik 0 ,, welcher durch 
den Bogen SZ eines gröften Kreiſes gemeſſen wird, der auf 
der Ekliptik ſenkrecht iſt, und folglich durch den Pol der 
Ekliptik geht, heißt die Breite des Sterns, welche noͤrdlich 
oder ſuͤdlich iſt, je nachdem der Stern von der Ekliptik ge⸗ 
gen ihren Nordpol oder Suͤdpol hin abſteht. Der Vogen 
AL der Ekliptik zwiſchen dem Punkt 4 der Fruͤhlings⸗ 
Nachtgleiche und dem Punkt I., wo der durch den Stern 
gelegte Breitenkreis ES Le die Ekliptik ſchneidet, heißt die 
Lange des Sterns, welche man von & an nach der Rich- 
tung der jaͤhrlichen Bewegung der Sonne zaͤhlt. Eben ſo 
nennt man auch, wenn die Sonne in „ ſteht, den Bogen 
AL der Ekliptik zwiſchen der Sonne und dem Frühlings⸗ 
punkt die Laͤnge der Sonne. Mithin beſtimmen Länge AZ 
und Preite SZ die Lage eines Sterns eben fo gegen die 
Ekliptik, wie gerade Aufſteigung e und Abweichung RS 
gegen den Aequator BAR, Letztere koͤnnen bequemer un— 
mittelbar beobachtet werden als die erſteren, und man be⸗ 
rechnet die Laͤnge und Breite aus der beobachteten geraden 
Aufſteigung und Abweichung. Wenn nemlich von den fünf 
Stuͤcken: Lange, Breite, gerade Aufſteigung, Abweichung 
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und Schiefe der Ekliptit drey gegeben ſind; ſo lehrt die 
ſphaͤriſche Trigonometrie die übrigen berechnen. 


Es ſeyen die gerade Aufſteigung AR Sa, und < 909, die 
nördliche Abweichung HRS g, die Laͤnge AL X, die nördliche 
Breite LS 8, und die Schiefe BAD der Ekliptik ; fo vers 
hält ſich, wenn man durch A und & den Bogen AS eines groͤſten 
Kreiſes leat, und RAS=x, LAS y ſezt, 

Sin, AR: Sin. tot. Tang, RS: Tang. RAS 
woraus man erhaͤlt: A 
Tang. d Sin. tot. 
1) Pang Sin. «% 


Mithin hat man LAS == e, 
So denn iſt Sin. SL: Sin, SAL=Sin. AS: Sin. tot, 
= Sin. RS; Sin, RAS; 
i Sin. # Sin. (x ) 
alfo 2) Sin. B= SEIEN 
und weil Tang. 48 : Tang. AZ = Sin. tot. : Cos. FAE 
RE Tang. AR: Tang. A$ = Cos. RAS : Sin. tot. 
fo iſt Tang. AR : Tang. 4L = Cos. RAS : Cos. SAL; 
Tang. & Cos. (x - ®) 
daher 3) Tang. A = Ces 
Ferner iſt Sin. IL: Sin. tot. Tang. SL.: Tang. SAL; 
= Tang. 8 Sin. tot. 
r 


mithin 4) Tang. y= Sin. X 


und hieraus RAS = . 


Mithin iſt wie oben 
Sin. ß Sin. G-+y) 


5) Sin, 9 er Sin. y 
X Cos. ( 
und 6,) Te. . ein 


- s.y 2 
Für eren Stern O in der Ekliptik oder auch für die Sonne 
hat man i dem rechtwinklichten Dreyeck 0: 
Tang. A0: Tang. AR = Sin. tot, : Cos. RAO 
Sin. AD : Sin, OR = Sin, tot. : Sin. RAO 
Sin. AR : Sin, tot. = Tg, OR + Tg. RAO 
A F — Tg. & Sin. tot · 
folglich iſt 2.) Tang, N =... 
Sin. d Sin. tot. 
8.) Sin. x E Ben 


9.) Tang. 8 — nn 


mitelſt welcher Gleichungen man, wenn von den vier Größen 
Ar g, e zwey 3 geben find, die übrigen finden kann. 
um nun aus der geraden Aufſteigung , Abweichung und 
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der Schiefe der Ekliptik » die Länge A und Breite e zu finden, 
ſuche man zuerſt den Huͤlfswinkel * mit der Formel n. I., in⸗ 
dem man fuͤr eine ſuͤdliche Abweichung negativ ſetzt, und neh⸗ 
me ꝙ negativ, wenn Tg, & negativ wird. Nach n. 2. berechnet 
man Sin. 3, und nimmt immer den ihm zugehörigen spitzen Wins 
kel; fo hat man die Breite, welche noͤrdlich oder ſuͤdlich iſt, je 
nachdem Sin, 6 poſitiv oder negativ iſt. Nach n. 3. berechnet 
man Ig. à. Der ſpitze Winkel, welcher dieſer Tangente ohne 
Ruͤckſicht auf ihr Zeichen in den Tafeln entſpricht, heiße A‘; jo 
iſt, wenn in dem Ausdruck der Tangente der Laͤnge 
Zahler und Nenner poſitiv find, X S X‘; 
Zähler poſitiv und Nenner negativ, X S 180 — X75 
— negativ — — negativ, 
— negativ — — poſitiv, A = 300 — N, „. 
wie man leicht findet, wenn man für die übrigen Faͤlle die Fi⸗ 
gur conftrnirt, i . 
Sucht man aus der Länge A, Breite 2, und Schiefe der 
Ekliptik „die gerade Aufſteigung «, und Abweichung ; fo bez 
rechnet man zuerſt den Huͤlfswinkel „ nach n. 4. indem man 6 
bey ſuͤdlicher Breite negativ ſetzt, und „ negativ nimmt, wenn 
feine Tangente negativ wird. Aus n. 5. ergiebt ſich ſodenn Sin, 
, wo e negativ oder ſuͤdlich iſt, wenn Sin, 4 negativ iſt, und 
mittelſt n. 6. erhält man Tg. «. Es ſey 4“ der ſpitze Winkel, 
welcher der Tangente der geraden Aufſteigung ohne Ruͤckſicht 
auf ihr Zeichen in den Tafeln entſpricht; ſo iſt, wenn in ihrem 
Ausdruck 2 
Zähler und Nenner poſitiv find, « Sa“; 
Zähler poſitiv und Nenner negativ, « = 180 — a.; 
— negativ — — negativ, a 180 A a‘; 
— negativ — — poſitio, «„ S 300 — a, er 
Steht der Stern in der Ekliptik; fo find immer A und « von 
einerley Art. und die Abweichung wird negativ, wenn oder 
„ 180° iſt. 8 


K. 37. Die neueren Beobachtungen geben die Länge 
der Firfterne durchgehends größer als die aͤltern. Schon 
Atpparch bemerkte dieſe Zunahme der Laͤnge der Fixſterne, 
als er feine 130 Jahr vor Chriſti Geburt argeſtellte Beob⸗ 
achtungen mit den 160 Jahre früheren des Timocharis ver⸗ 
glich. Claudius Ptolemaͤus, welcher zwiſchen den Jahren 
125 und 131 der chriſtlichen Zeitrechnung zu Nlexandria in 
Aegypten beobachtete, ſetzte der Vergleichung ſeiner Beobach⸗ 
tungen mit den aͤltern zu Folge die Zunahme der Laͤnge der 
Firſterne in hundert Jahren auf einen Grad, und weil er we⸗ 
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der eine Veränderung in der gegenfeitigen Lage der Fixſter⸗ 
ne noch eine Veraͤnderung ihrer Breite bemerkte; ſo ſchloß 
er daraus, daß ſich die Sphäre der Firſterne um die Pole 
der Ekliptik von Abend gegen Morgen in Beziehung auf die 
Aequinoktlalpunkte drehe. Man neunt dieſe Zunahme der 
Laͤuge der Fixſterne die Präceffion, und ſie beträgt nach 
den neueren Beobachtungen jaͤhrlich 80,1 Sekunden; folge 
lich in hundert Jahren 1523 30 und in 713 Jahren einen 
Grad. Man kann ubrigens eben fo gut annehmen, daß die 
Aequinoktialpunkte in der Ekliptik jahrlich um 80, Sekun⸗ 
den nach einer der Richtung der faͤhrlichen Bewegung der 
Sonne entgegengeſetzten Richtung zurückweichen, und es 
wird erſt in der Folge koͤnnen ausgemacht werden, welche 
von beyden Bewegungen wirklich Statt findet. Da es fuͤr 
die ſphaͤriſche Aſtronomie gleichguͤltig iſt, welches von bey⸗ 
den man annimmt; fo wird in der Folge ein Zurückweichen 
15 Aequinoktialpunkte in der Ekliptik vorausgeſetzt wers 
en. f N 


\ 


H. 38. Man theilte die Ekliptik von dem Punkt der 
Früßlingsvachtgleiche an in 12 gleiche Theile ein, die man 
Zeichen (Signa) nannte, und jedes dieſer Zeichen in 30 Gra⸗ 
de, daß alſo auf den ganzen Umfang wieder 360 Grade 
kommen. Dieſe Zeichen bekamen nach den Sternbildern, 
welchen fie ebmelg entfprachen, der Ordnung nach vom Frühe 
lings punkt an gerechnet, folgende Benennungen: Be 
1. Der Widdef, V 7. Die Wage, N 

2. Der Stier, 8 8. Der Scorpion, m. 
5513. Die Zwillinge, EI 9. Der Schuͤze, £ 

4. Der Krebs, s 10. Der Steinbok, » 
5. Der Löwe, K 11. Der Waſſermann, e 
0. Die Jungfrau, mr 12. Die Fiſche, M 
Schon zu den Zeiten des Ptolemaͤus entſprachen die 
Zeichen nicht mehr ganz den Sterubildern, von welchen ſie 
ihre Namen erhielten, und gegenwärtig find die Aequinok⸗ 
tialpunkte um ein ganzes Zeichen verſchoben; ſo daß das 
Zeichen des Widders in dem Sternbild der Fiſche, das Zei⸗ 
chen der Wage in dem Sternbild der Jungfrau ſich befin⸗ 
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den. Man hat die alten Benennungen beybehalten, und 
man muß daher Zeichen und Sternbild unterſcheiden; folg⸗ 
lich einen Stern, welcher in einem gewiſſen Zeichen ſteht, 
immer in dem naͤchſtvorhergehenden Sternbild aufſuchen. 

Dieſen Eintheilungen der Ekliptik zu Folge giebt man 
die Ränge eines Sterns auf folgende Art an. Man benennt 
das Zeichen in welchem er ſteht, und bemerkt noch die An⸗ 
zahl Grade und deren Unterabtheilungen von dem Anfang 
dieſes Zeichens an gerechnet, bis zu dem Punkt der Eklip⸗ 
tik, wo der durch den Stern gelegte Breitenkreis ihn trift. 
Iſt z. B. die Länge eines Sterns 30 25 309 6 +25 5 
fo iſt feine Länge 6 25 im Stier, u, ſ. w. Gewoͤhnlich 
aber giebt man die Laͤnge dadurch an, daß man die vollen 
Zeichen, welche auf die Laͤnge gehen, und die noch daruͤber 
gehenden Grade und deren Unterabtheilungen zaͤhlt. 

Zeichen 
z. B. 23 13 20 0 25° 13 20 
39 15 16 1 9 158 16 

| 183 23 19 =6 3 23 19 

Das Winterſolſtitium tritt alſo ein, wenn die Sonne 
in das Zeichen des Steinboks übergeht, und ihre Laͤnge⸗ 
9 Zeichen iſt. Von dieſem Punkt an nähert fie ſich dem 
Nordpol des Aequators, ihre Mittagshoͤhe waͤchst, und 
die Tage werden länger, bis fie in das Zeichen des Krebs 
ſes tritt. Man nennt daher die Zeichen Steinbock, Waſ⸗ 
ſermann u. ſ. w. bis zu den Zwillingen inclusive aufſtei⸗ 
gende, die übrige niederſteigende Zeichen. Die Parallels 
kreiſe des Aequators, welche durch die Anfangspunfte des 
Krebſes und des Steinbocks oder durch die Solſtitialpunk⸗ 
te gezogen werden, heißen Wendekreiſe, jener der Wende⸗ 
kreis des Krebſes (tropicus cancri) dieſer der wendekreis 
des Steinbocks (tropicus capricorni). Der Abſtand der 
e iſt folglich der doppelten Schiefe der Ekliptiß 
gleich. N j 


F. 39. Auch die Schiefe der Ekliptik iſt einer, wie 
wohl beynahe hundertmal langſamern, Veraͤnderung, als die 
der Lage der Aequinoktialpunkte unterworfen. Ptolemaͤus 


* 
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fand ben Abſtand der Wendekreiſe von einander = 47° 40 
45 „ und bemerkte dabey, dieſer Abſtand ſey nahe derſelbe, 
welchen Eratoſthenes (geb. im Jahr 276, vor C. G.) ges 
funden und Hipparch beybehalten habe ). Demnach war 
die Schiefe der Ekliptik = 23° 50 22. Im Anfang des 
Jahrs 1800 war ſie = 230 27 57 alſo um 22 24“ klei⸗ 
ner, und ſo geben alle neuere Beobachtungen die Schiefe 
der Ekliptik kleiner als die aͤlteren, wenn man ſie ſo weit 
von einander entfernt nimmt, daß ihre Veraͤnderung in 
der Zwiſchenzeit größer iſt, als die Fehler der Beobachtun⸗ 
gen, wie man aus folgender Tafel ſieht. 
Schiefe der Ekliptik. 
Tcheou⸗Kong, 1100 Jahr v. C. Geb. 23° 54° 2“ 


Pytheas, 350 J. v. C. Geb. 23 49 20 
Ebu⸗Junis, im Jahr 1000 n, C. G. 23 36 36 
Cocheou⸗King, 1280. 23 33 30 
Ulug⸗Beigh, 1437. 23 31 48 
Delambre, k. Jan, 1800, 23 27 57 
Maskelyne — — 23 27 56,6 
Piazzi Kr. Se 23 27 563 


In gegenwaͤrtigem Jahrhundert betragt 8 den neueſten 
Beobachtungen und Berechnungen die jaͤhrliche Abnahme der 
Schiefe der Ekliptik 0,521 Sekunden, 

i Wegen des Zurückweichens der Aequinoktialpunkte und 
der Veränderung der Schiefe der Ekliptik verändern ſich fos 
wohl die gerade Aufſteigung als auch die Abweichung der 
Fixſterne. Die Verzeichniſſe, welche die Angaben der ger 
raden Aufſteigung und Abweichung der Fixſterne enthalten, 
gelten alſo nur fuͤr die Epoche der Beobachtungen, durch 
welche man dieſelbige beſtimmt hat. Aber man kann ſie 
auf folgende Art auf elnen andern vorgegebenen Zeitpunkt 
reduciren. Aus der geraden Aufſteigung und Abweichung 
ſuche man mittelſt derjenigen Schiefe der Ekliptik, welche 
der Epoche des Fixſternverzeichniſſes entſpricht, nach H. 36. 
die Ränge und Breite, vergroͤßere oder vermindere die Laͤn⸗ 
ge um die der Zwiſchenzeit zwiſchen der Epoche und dem 
vorgegebenen Zeitpunkt zugehoͤrige Bewegung der Aequinok⸗ 


*) Ergtoſthenes ſetzt das Verhaͤltuiß des Abſtands der Wendekreiſe zum 
de e des Meridians dem pon 11:83 gleich, woraus die Schiefe 
der Ekliptit = 230 31° 194,5 folgt, 
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tialpunkte, je nachdem die Epoche vor oder nach dem gege⸗ 
benen Zeitpunkt faͤllt. Aus der unveraͤndert beybehaltenen 
Breite und der veraͤnderten Laͤnge ſuche man ſodenn mittelſt 
derjenigen Schiefe der Ekliptik, welche dem gegebenen Zeit⸗ 
punkt entſpricht, nach F. 36. die gerade Aufſteigung und 
Abweichung, welche das verlangte ſeyn werden. Man hat 
auch allgemeine Formeln zur Berechnung der Veraͤnderung 
der geraden Aufſteigung und Abweichung ſelbſt, welchen 
aber die obige Berechnungsart vorzuziehen ſeyn moͤchte, 
wenn dieſe Veränderungen betrachtlich find. Zu mehrerer 
Bequemlichkeit hat man den Fixſternverzeichniſſen die jaͤhr⸗ 
liche Veraͤnderung der geraden Aufſteigungen und Abwei⸗ 
chungen beygefuͤgt, mittelſt deren man die Angaben des Ver⸗ 
zeichniſſes auf einen andern nicht zu weit entfernten Zeit⸗ 
punkt reduciren kann. 

Wie betraͤchtlich die Veraͤnderung der Lage der Firfter: 
ne gegen den Aequator werden koͤnne, mag folgendes Bey⸗ 
ſpiel zeigen. Im Anfang des Jahrs 1800 war die gerade 
Aufſteigung des Polarſterns = 1317 10, und die Abweis 
chung = 88° 14 25%, woraus man für dieſen Zeitpunkt 
mit der Schiefe der Ekliptik 23 27 57" erhält die Länge 
des Polarſterns = 85 46° 28 4 die Breite = 66° 4 18/8, 
und folglich feinen Abſtand vom Pol der Ekliptik = 23° 
55 4½. Nimmt ſeine Länge um 4° 13 31 zu, wels 
ches eine Zeit von 303,6 Jahren erfordert, wenn man 80,1 
Sekunden auf ein Jahr rechnet; ſo faͤllt ſein Breitenkreis 
mit dem Kolurus der Sonnenwenden zuſammen, und ſein 
Abſtand vom Pol des Aequators wird am kleinſten und 
dem Ueberſchuß feines Abſtands vom Pol der Ekliptik über 
die alsdenn Statt findende Schiefe der Ekliptik gleich ſeyn, 
welche um 303,6. 0,52 ı oder 158 Sek. kleiner, folglich 
2 239 25 19 ſeyn wird. Hienach würde im Jahr 2103 
der Abſtand des Polarſterns vom Pol des Aequators nur 
noch 30 22 ſeyn. Zur Zeit des Ptolemaͤus betrug dieſer 
Abſtand gegen 12 Grade, und der Stern verdiente die Be⸗ 
nennung Polarſtern noch nicht, 


§. 40. Die Zeit von einer Fruͤhlingsnachtgleiche bis 
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zu der naͤchſtfolgenden Herbſtnachtgleiche wird man um mehr 
als ſieben Tage größer finden, als die Zeit von der letztern 
bis wiederum zur erſtern. Die Sonne durchlauft alſo die 
Ekliptik mit einer ungleichförmigen winkelgeſchwindigkeit, 
und wenn ſie um die Erde einen Kreis mit gleichförmiger 
Geſchwindigkeit beſchreibt; ſo kann die Erde nicht in dem 
Mittelpunkt dieſes Kreiſes ſeyn, und der durch den Mit⸗ 
telpunkt der Erde gezogene Durchmeſſer deſſelben wird die 
Bahn der Sonne in zwey Halbzirkel theilen, welche in glei⸗ 
chen Zeiten durchloffen werden. Man findet wirklich die 
Zwiſchenzeiten zwiſchen den Solſtitien nur um ungefähr 4 
Tag voneinander verſchieden, ſo daß jener Durchmeſſer nahe 
durch die Solſtitialpunkte durchgehen muß. Durch Verglei⸗ 
chung einer Reihe von Beobachtungen der Sonne waͤhrend eis 
nes Jahrs findet man, daß ſie den Bogen von dem Punkt der 
Länge 33.9 2 bis zu dem 9%: 9° in derſelben Zeit durchlauft, 
in welcher ſie von dem letzteren Punkt bis wiederum zu dem 
erſten zuruͤkkommt. An dem letzteren dieſer Punkte durch⸗ 
lauft fie in einem Tag 1 1 10',3, ihr ſcheinbarer Durch⸗ 
meſſer iſt am groͤſten, und betraͤgt 32 35 „60; folglich iſt 
ſie in dieſem Punkt der Erde am naͤchſten. Er heißt die 
Erdnaͤhe (Perigæum). Von der Erdnaͤhe an nimmt die 
Winkelgeſchwindigkeit der Sonne und ihr ſcheinbarer Durchs 
meſſer ab, bis ſie zu dem gegenüͤberliegenden Punkt ihrer 
Bahn kommt, wo fie in einem Tag 57 ır „4 durchlauft, 
ihr ſcheinbarer Durchmeſſer = 31 30,93, und mit der 
Winkelgeſchwindigkeit am kleinſten wird. Dieſer Punkt 
entſpricht alſo der groͤſten Entfernung der Sonne von der 
Erde, und heißt die Erdferne (Apogeum), Erdnaͤhe 
und Erdferne haben den gemeinſchaftlichen Namen Apfiden 
(Apsides, Auges), und der fie verbindende Durchmeſſer 
der Sonnenbahn heißt die Apſtdenlinie (Linea apsidum), 
Von der Erdferne an nehmen die Winkelgeſchwindigkeit und 
der Durchmeſſer der Sonne wieder eben ſo ab, wie ſie vor⸗ 
her zugenommen hatten, fo daß die Sonne auf beyden Sei⸗ 
ten der Apfidenlinie in gleichen Abſtaͤnden von derſelben 
gleiche Winkelgeſchwindigkeiten und gleiche ſcheinbare Durch⸗ 
meſſer hat. Demnach theilt die Abſidenlinie die Bahn der 
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Sonne um die Erde in zwey gleiche und aͤhnliche Theile, 
welche von ihr in gleichen Zeichen beſchrieben werden. Man 
ſieht, daß durch eine excentriſche Kreisbewegung die veraͤn⸗ 
derliche Geſchwindigkeit und die verſchiedene ſcheinbare Größe 
der Sonne im Allgemeinen dargeſtellt werden, und es wird 
in der Folge unterſucht werden, wie weit dieſe Voraus⸗ 
ſetzung richtig iſt⸗ ＋ 55 . 

F. 41. Wegen der üngleichformigen Bewegung der 
Sonne in der Ekliptik, und der ſchiefen Lage der letzteren 
gegen den Aequator koͤnnen die Zeiten von einem Mittag 
bis zu dem naͤchſtfolgenden, oder die aſtronomiſchen Tage 
nicht unter ſich gleich ſeyn. Es gehe neinlich zu einer ge⸗ 
wißen Zeit die Sonne mit einem Fixſtern zugleich durch den 
Meridian; fo wird fie bis zu dem naͤchſtfolgenden Mittag 
in der Ekliptik NMB (Fig. 12.) um den Bogen NM gegen 
Morgen fortgeruͤckt ſeyn, welcher zwiſchen dem durch den 
Stern e gelegten Abweichungskreis B und dem Meris 
dian PMAp enthalten iſt, und der aſtronomiſche Tag wird 
größer ſeyn, als die tägliche Umlaufszeit eines Firſterns 
oder als ein Sterntag, um die Zeit, welche der Bogen 94 
des Aequators DAB gebrauchte, ſich durch den Meridian 
durchzuſchieben. 5 Deen nee 
Man denke ſich eine zweyte Sonne, welche die Ekliptik 
in derſelben Zeit mit gleichfoͤrmiger Geſchwindigkeit durchs 
laufe, in welcher die wahre Sonne einmal in der Ekliptik 
herumkomint, und mit letzterer zugleich durch den Punkt 
der Erdnaͤhe, mithin auch (F. 40.) durch den Punkt der 
Erdferne gehe; ſo wird man dadurch die von der ungleich⸗ 
förmigen Bewegung der Sonne abhaͤngende Ungleichheit der 
Tage verſchwinden machen, aber es wird noch die von der 
ſchiefen Lage der Ekliptik gegen den Aequator abhängender 
Ungleichheit übrig bleiben. Denn nimmt man zwey gleiche 
Bogen NM, mb der Ekliptik, den erſten von einem Sol⸗ 
ſtitialpunkt, den letzteren von einem Aequfnoktialpunkt an, 
und legt durch ihre Endpunkte die Abweichungskreiſe PY, 
PMA, Ba, PB; fo wird der Bogen Ag des Aequotors, 
welcher dem in der Naͤhe des Solſtitiums liegenden Bogen 
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NM der Ekliptik entſpricht, größer als NM, der dem 
Aequinoktialpunkt B aber anliegende Bogen Ba kleiner als 
Bm oder NM ſeyn, weil der Bogen NM nahe mit einem 
Wendekreis zuſammenfaͤllt, deſſen Halbmeſſer in dem Ver⸗ 
haͤltniß des Coſinus der Schiefe der Ekliptik zum Sinus 
totus kleiner iſt als der Halbmeſſer des Aequators, und der 
Bogen mB die Hypotenuſe eines rechtwinklichten Dreyecks 
Bums iſt, welche wiederum in dem Verhaͤltuiß des Sinus 
totus zum Coſinus des Winkels mBa oder der Schiefe der 
Ekliptik größer iſt als der Bogen Dr. Um auch dieſe Uns 
gleichheit verſchwinden zu machen, laſſe man die Bahn der 
ſich gleichfoͤrmig bewegenden erdichteten Sonne mit dem Ae⸗ 
quator zuſammenfallen; ſo wird ihre gerade Aufſteigung 
gleichfoͤrmig wachſen, und die Zwiſchenzeiten zwiſchen zwey 
aufeinander folgenden Durchgaͤngen dieſer erdichteten Sonne 
durch den Meridian werden gleich groß ſeyn. Man nennt 
die Zeit, welche dieſe erdichtete Sonne zeigen wuͤrde, die 
mittlere Zeit, und diejenige, welche die Sonne wirklich zeigt, 
die wahre Zeit. Der Unterſchied zwichen beyden heißt die 
Zeitgleichung, welche hienach gefunden wird, wenn man 
den Unterſchied zwiſchen der wahren geraden Aufſteizung 
der Sonne und der geraden Aufſteigung der erdichteten 
Sonne in Zeit verwandelt, indem man 15“ auf eine Stun⸗ 
de rechnet. Die aſtronomiſchen Kalender geben unter der 
Aufſchrift mittlere Zeit im wahren Mittag an, was eine 
gleichfoͤrmig nach mittlerer Zeit gehende Uhr zeigen muß, 
wenn die Sonne durch den Meridian geht. Man bedient 
ſich in der Aſtronomie dieſer mittleren Zeit bey der Unter⸗ 
ſuchung der Bewegung der Himmelskoͤrper, und ſie dient 
eben fo gut wie die Sternzeit zur Prüfung des gleichfoͤrmi⸗ 
gen Gangs der Uhren. 


“ ) 

H. 42. Zur Meſſung größerer Zeiträume, gebraucht 
man die Umlaufszeit der Sonne in der Ekliptik in Bezie⸗ 
hung auf die Aequinoktialpunkte, oder ihre tropiſche Um⸗ 
laufszeit, welche der Zwiſchenzeit zwiſchen zwey aufeinander 
folgenden gleichnamigen Nachtgleichen gleich iſt. Um ſie 
genauer zu beſtimmen, nimmt man zwey weit von einander 
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entfernte Nachtgleichen, und dividirt die ganze Zwiſchenzeit 
mit der Anzahl der Umlaͤufe. Auf dieſem Weg fand man 
die tropiſche Umlaufszeit der Sonne = 365 Tagen, 5 St. 
48 Min. 51,0 Sekunden. Wegen des Zuruͤckweichens der 
Aequinoktialpunkte iſt ſie um 20 Min. 19,88 Sek. kleiner 
als die Zeit, welche die Sonne gebraucht, um wieder zu 
demſelben Fixſtern zu kommen, und die ſideriſche Umlaufs⸗ 
zeit heißt. Das Vorrücken der Nachtgleichen iſt eigent⸗ 
lich die Zeit, um welche die Sonne fruͤher wieder zu den 
Aequinoktialpunkten, als zu demſelben Fixſtern kommt. 
Man verſteht aber auch zuweilen darunter das Zuruͤckwei⸗ 
chen der Aequinoktialpunkte ſelbſt, in ſo fern es die Laͤnge 
der Fixſterne vergrößert, a 

Weil von der tropiſchen Umlaufszeit der Sonne die 
Jahrs zeiten abhaͤngen; fo bedient man ſich derſelben in der 
Zeitrechnung unter dem Namen eines Jahrs, welches dem— 
nach in runder Zahl 365 Tage enthaͤlt. Rechnete man nun 
das bürgerliche Jahr durchgehends zu 365 Tagen, ſo wuͤrde 
der An aug des Jahrs beſtaͤndig um 5 St. 48 M. 51,6 
Sek. zu frühe geſetzt, und er würde nach und nach in einer 
Periode von 1808 Jahren alle Jahrszeiten rückwärts durch⸗ 
laufen. Man ſchaltet daher alle 4 Jahre einen Tag ein, 
wodurch das bürgerliche Jahr auf 3654 Tage geſetzt wird. 
Nun rechnet man aber mit jedem Jahr 11 Min. 8,4 Sek. zu 
viel, welches man dadurch wieder ausgleicht, daß man an 
dem Ende dreyer aufeinander folgender Jahrhunderte das 
Einſchalten eines Tags unterläßt, und erſt an dem Ende 
des vierten Jahrhunderts wieder einen Schalttag ſetzt, wo⸗ 
durch das Jahr auf 365 — 438 oder 365 38 Tage, d. i. 
auf 305 Tag 5 St. 40 Min. 12 Sek. gebracht wird. Den 
Ueberſchuß 20,4 Sek. dieſes Jahrs über das tropiſche kann 
man wiederum ausgleichen, indem man alle viertauſend 
Jahre einen Schalttag unterdruͤckt, fo daß auf viertauſend 
Jahre 969 Schalttage kommen, und das Jahr = 368 263; 
Tagen = 365 T. 5 St. 48 M. 50,4 Sek. wird. Nach 
der bey den Perſern im eilften Jahrhundert eingefuͤhrten Ein⸗ 
ſchaltungsmethode wird ſiebenmal nach einander alle vier Jahr 
und das achtemal nach fünf Jahren ein Tag eingeſchaltet; 
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folglich kommen auf 33 Jahre 8 Schalttage, und das perſi⸗ 
ſche Jahr enthält 365 33 Tage, oder 365 T. 5 St. 49 Min. 
5 Fi Sek. 


§. 43. Der buͤrgerliche Tag tft die Zeit von einer 
Mitternacht bis zu der naͤchſtfolgenden, welchen man in 24 
Stunden eintheilt, ohne 24 Stunden in einem fort zu zaͤh⸗ 
len. Man zählt 12 Stunden von Mitternacht bis Mittag, 
und von da an 12 Stunden bis Mitternacht. Der aſtro⸗ 
nomiſche Tag iſt die Zeit von einem Mittag bis zu dem 
naͤchſtfolgenden, welche ebenfalls in 24 Stunden eingetheilt 
wird. Man zählt die Stunden von Mittag an bis auf 24 
in einem fort, und daher ſtimmt die aſtronomiſche Zeitan⸗ 
gabe mit der bürgerlichen in den Nachmittagsſtunden uͤber⸗ 
ein, zu den bürgerlichen Vormittagsſtunden aber muß man 
12 Stunden addiren, und dagegen einen Tag weniger zaͤh⸗ 
len, um buͤrgerliche Zeit in aſtronomiſche zu verwandeln. 
Zum Beyſpiel: 23. Sept. 5 Uhr 3 Min. Vormittags iſt 
nach der bey den Aſtronomen gewöhnlichen Zeitangabe 
22. Sept. 17 Uhr 3 Min. Jedoch iſt in den neueſten aſtro⸗ 
nomiſchen Tafeln *) die bürgerliche Art die Stunden zu zäh: 
len angenommen worden, welche ubrigens wegen der Unter⸗ 
ſcheidung der Vor- und Nachmittagsſtunden zu aſtronomi⸗ 
ſchen Rechnungen weniger bequem zu ſeyn ſcheint, als dies 
jeuige, welcher ſich bisher die Aſtronomen bedient haben. 
Der Sterntag wird ebenfalls in 24 Stunden, die Stun⸗ 
de in 60 Minuten u. f. w. eingetheilt. Man bedient ſich 
der Sternzeit bey der Beſtimmung der geraden Aufſteigung 
der Himmelskoͤrper, und ſtellt deßwegen die nach Sternzeit 
gehenden Uhren ſo, daß ſie o St. oder 24 St. zeigen, wenn 
der Punkt der Fruͤhlingsnachtgleiche durch den Meridian 
geht. Im Angeublick des Durchgangs eines Sterns durch 
den Meridian wird alſo die Sternuhr unmittelbar die ges 
kade Aufſteigung des Sterns in Zeit angeben, welche man 
in Grade verwandelt, indem man auf 1 Stunde 15 Grade, 
a auf 
) Tables astroromiques publises par le bureai des longitüdes ds 
France. A Paris 1806. 6 
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auf 1 Minute 15 Minuten im Bogen, u. ſ. w. rechnet. 
Mithin wird man die Uhr nach Sternzeit richten konnen, 
wenn man die gerade Aufſteigung eines Firſterns nach H. 
33. beſtimmt hat. Sie wird nemlich im Augenblick feines 
Durchgangs durch den Mexidian ſeine in Zeit verwandelte 
gerade Aufſteigung angeben muͤſſen, und wenn die Uhr 
mehr oder weniger zeigt; ſo wird durch dieſe Beobachtung 
die Voreilung der Uhr oder ihr Zurückbleiben in Beziehung 
auf Sternzeit gegeben ſeyn. Statt eines Fixſterns wird 
man auch einen andern Himmelskoͤrper, z. B. die Sonne, 
gebrauchen koͤnnen, wenn man feine gerade Aufſteigung für 
den Augenblick ſeines Durchgangs durch den Meridian mit⸗ 
telſt der bekannten Geſetze ſeiner Bewegung anzugeben im 
Stande iſt. ö 


F. 44. Aus der bekannten Länge des tropiſchen Jahrs 
ergiebt ſich leicht die Vergleichung mittlerer Sonnenzeit und 
Sternzeit. Nach Verfluß eines Jahrs wird nemlich ein 
Firſtern einen vollen Umlauf mehr gemacht haben, als die 
Sonne, und wenn man das Jahr = 3654 Tagen ſetzt; fo 
wird ein Fixſtern 366 4 Umlänfe gemacht haben, wenn die 
Sonne 365 4 Umlaͤufe gemacht hat. Mithin wird ſich vers 
halten 
Sonnentag: Sterntag = 366 f: 3654 
Sonnentag — Sterntag : Sterntag = 1: 365 4 

oder in Sekunden = u : 86400, 
weil auf einen Tag 24. 60. 60 oder 86400 Sekunden gehen. 

Eben ſo wird man haben 

Sonnentag — Sterntag: Sonnentag = 1 3664 

86400 

e 08 : 86400. 

Gebraucht man bey dieſer Berechnung die obige genaue 

Angabe des tropiſchen Jahrs ($, 42.); fo findet man nach 

der erſten der oben angegebenen Proportionen den Ueber⸗ 

ſchuß eines Sonnentags über einen Sterntag = 736,555 
Sek. Sternzeit. 

Aus der zweyten Proportion ergiebt 0 der Ueberſchuß 
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eines Sonnentags über einen Sterntag = 235,909 Sek. 
mittl. Sonnenzeit. Demnach iſt ein mittlerer Sonnentag 
24 St. 3 Min. 56,555 Sek. Sternzeit, und die erdich⸗ 
tete ſich gleichfoͤrmig in dem Aequator bewegende Sonne, 
welche die mittlere Zeit zeigt (H. 41.), kommt, mit jedem 
Tag nach einer auf Sternzeit geſtellten Uhr um 3 50,55 
jpäter in den Meridian. 

Ein Sterntag aber beträgt 24 St. — (3 55,909 oder 
23 St. 56 M. 4,091 Sek. mittlerer Sonneuzeit, und die 
Firſterne kommen mit jedem Tag nach einer die mittlere 
Zeit zeigenden Uhr um 3 55,909 früher in den Meridian. 
Dieſe tägliche Voreilung der Fixſterne dient alfo zur Pruͤ⸗ 
fung des Gangs einer auf mittlere Zeit geſtellten Uhr. 

Noch findet wegen des Zuruͤckweichens der Aequinok⸗ 
tialpunkte ein kleiner Unterſchied zwiſchen eigentlicher Stern⸗ 
zeit und der vorhin betrachteten Statt, welche der Punkt 
der Frühlingsnachtgleiche zeigt. Man ſetze bey der oben 
gezeigten Berechnung ſtatt des tropiſchen Jahrs das fideri⸗ 
ſche; ſo findet man den Ueberſchuß eines mittleren Sonnen⸗ 
tags über einen Sterntag = 356, 546 Sternzeit = 3 55% 
900 mittlerer Sonnenzeit, und der eigentliche Sterntag be⸗ 
trägt 23 St. 56 Min. 4,1 Sek. mittlerer Sonnenzeit. 
Wegen des oben gezeigten Gebrauchs der Uhren zur Beſtim⸗ 
mung der geraden Aufſteigung der Sterne bedient man ſich 
in der praktiſchen Aſtronomie derjenigen Zeit, welche der 
Frühlingspunkt zeigt, und bringt die Veränderung der ger 
raden Aufſteigung der Sterne in Rechnung. i 


§. 45. Wegen der kugelfoͤrmigen Geſtalt der Erde 
können zwey Orte, von welchen der eine oͤſtlicher liegt als 
der andere, nicht in einerley Augenblick Mittag haben. 
Die Vergleichung der an verſchiedenen Orten angeſtellten 
Beobachtungen erfordert alſo die Kenntniß ihrer gegenſeiti⸗ 
gen Lage. Um dieſe zu beſtimmen, denke man ſich den Mit⸗ 
telpunkt C (Fig. 13.) der Erde ampgp in dem Mittelpunkt 
der Himmelskugel AMPQP. Die Axe PP der letztern 
wird der Oberflache der Erde in den Punkten p,p begegnen, 
welche die Erdpole heißen, und das innerhalb der Erde 
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fallende Stuͤck pp’ der Weltare wird die Erdaxe ſeyn. Die 
Durchſchnittslinie der Ebene des Aequators ABQ der Him⸗ 
melskugel mit der Erdoberflaͤche wird den Aequator abg der 
Erde bilden, welcher ſie in die noͤrdliche und ſuͤdliche Halb⸗ 
kugel theilt. Man ziehe den Halbmeſſer Om an einen bes 
liebigen Ort m der Erde; fo wird feine Verlängerung das 
Zenith M dieſes Orts treffen, und ein durch den Pol Pder 
Himmelskugel und das Zenith gelegter groͤſter Kreis wird fein 
Meridian ſeyn (F. 3.), deſſen Ebene die Erdoberflaͤche in 
dem Meridian Ppmay der Erde ſchneiden wird. Der Abs 
ſtand des Orts m vom Erdaͤquator wird durch den Bogen 
am dieſes Meridians gemeſſen, welcher die geographiſche 
Breite heißt. Man ziehe in der Ebene dieſes Erdmeridians 
eine gerade Linie nt auf den Halbmeſſer n ſenkrecht; fo iſt 
dieſe als eine in der Ebene des Meridians liegende Horizon⸗ 
tallinie die Mittagslinie des Orts (F. 2.), und, wenn 
man mP zieht, der Winkel im die Polhoͤhe deſſelben. Nun 
iſt ſowohl an NU, als Cim + mCi= 90°; folglich am 
Cm imm t (I, 32.) Aber wegen der in Verglei⸗ 
chung mit dem Halbmeſſer der Erde ſehr großen Entfer⸗ 
nung der Fixſterne iſt der Winkel „ unmerklich (§. 25.) 
een iſt die geographiſche Breite a n der Polhoͤhe m 
gleich. 

Es ſey u ein anderer Ort der Erde, N fein Zenith, 
PNBE fein Meridian und pnbp der correſpondierende Erd⸗ 
meridian, fo wird 'n die geographiſche Breite oder Polhoͤ⸗ 
he deſſelben ſeyn. Die Lage dieſes Orts gegen den erſteren 
wird gegeben ſeyn, wenn man die Polhoͤhen am, ön derſel⸗ 
ben, und den Winkel apb kennt, unter welchem die durch 
fie gelegten Erdmeridiane mp, vnp ſich ſchneiden, und wel⸗ 
cher durch den Bogen ab des Erdaͤquators gemeſſen wird. 
Dieſer Bogen heißt der Unterſchied der geographiſchen 
Laͤnge der zwey Orte, welchen man durch die Benennungen 
oͤſtlich oder weſtlich unterſcheidet, je nachdem der Ort auf 
der Oſt⸗ oder Weſtſeite desjenigen Orts liegt, deſſen Lage 
man als gegeben betrachtet. Der Punkt des Aequators, 
von welchem an die Laͤngen ſelbſt gerechnet werden, iſt 
willkuͤhrlich. Man legt durch einen e Ort der 
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Erde, z. B. den Pik von Teneriffa, oder die weſtliche 
Kuͤſte der Juſel Ferro einen Meridian, welcher der erſte 
Meridian heißt, und zaͤhlt die Laͤnge in der Richtung von 
Abend gegen Morgen von dem Punkt an, in welchem er den 
Aequator ſchneidet. Gewoͤhnlich nimmt man denjenigen Meri⸗ 
dian als den erſten an, welcher von dem Meridian der pariſer 
Sternwarte in runder Zahl 20 Grade gegen Weſten liegt, 
und zwiſchen der weſtlichen Kuͤſte der Inſel Ferro und der 
Stadt auf derſelben durchgeht, fo daß die geographiſche Laͤuge 
jener Sternwarte zwanzig Grade betraͤgt. Laͤnge und Breite 
beſtimmen alſo die geographiſche Lage eines Orts. 


§. 46. Es befinde ſich nun die Sonne S (Fig. 13.) 
in dem Meridian 55 des oͤſtlich von dem Ort liegen⸗ 
den Orts un; fo wird die Sonne noch den Stundenwinkel 
Ah, welcher durch den Bogen ZB des Aequators, oder 
den Bogen ab des Erdaͤquators gemeſſen wird, beſchreiben 
muͤſſen, um in den Meridian E des Orts m zu kom⸗ 
men. Der oͤſtlich liegende Ort u wird alſo früher Mittag 
haben, als der Ort m, und der Unterſchied, welcher der Un⸗ 
terſchied der Meridiane oder der Mittagsunterſchied heißt, 
wird dem in Zeit verwandelten Laͤngenunterſchied ab gleich 
ſeyn, indem man eine Stunde auf 15 Grade rechnet. 

Der Mittagsunterſchied zweyer Orte wird alſo durch die 
Beobachtung einer an den zwey Orten ſichtbaren und fuͤr 
beyde in einerley Augenblick ſich ereignenden Erſcheinung 
unmittelbar gefunden werden koͤnnen. An jedem der zwey 
Orte befinde ſich ein Beobachter mit einer nach der Zeit ſei⸗ 
nes Orts geftellten oder um eine gegebene Große davon abs 
weichenden Uhr, um den Augenblick der Erſcheinung genau 
angeben zu konnen. Liegen nun die zwey Orte nicht einer⸗ 
ley Meridian; ſo werden die an denſelben beobachtete Zei⸗ 
ten der Erſcheinung ungleich, und ihr Unterſchied wird der 
Mittagsunterſchied der zwey Orte ſeyn. Eben dieſes kann 
auch mittelſt einer gleichfoͤrmig gehenden und waͤhrend des 
Transports von einem Ort an den andern dieſen gleichför⸗ 
migen Gang beybehaltenden Uhr geſchehen, welche dazu die⸗ 
nen wird, die Zeit eines Orts an einen andern uͤberzutra⸗ 
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gen, und fo die vorher berichtigten Uhren der zwey Orte 
mit einander zu vergleichen. Man nennt dergleichen trag⸗ 
bare Uhren Laͤngen⸗ oder Seeuhren, weil man ſich ders 
ſelben auf der See zur Beſtimmung der Laͤnge bedient. 
Aus dem Mittagsunterſchied ergiebt ſich ſodenn der Unter: 
ſchied der Laͤnge, wenn man auf eine Stunde 18 Grade 
rechnet, und derjenige Ort wird eine größere Länge. haben, 
deſſen Uhr fruͤher geht. 


§. 47. Es wird jetzt noch noͤthig ſeyn, zu unterſu⸗ 
chen, ob die Sonne eine merkliche Parallaxe hat. 5 Man 
beobachte zu dem Ende um die Zeit des Sommerſolſtitiums, 
wo die Sonne in unſern Gegenden die groͤſte Mittagshoͤhe 
hat, folglich ihre Hoͤhenparallaxe gering iſt, die Mittags⸗ 
hoͤhe derſelben, und leite daraus ihre Abweichung her. Die 
tägliche Veränderung der letztern wird man, ohne die Schie⸗ 
fe der Ekliptik genau zu kennen, ſehr genau berechnen (H. 
34.) und dadurch die Abweichung, mithin auch die Polardis 
ſtanz der Sonne für nicht weit von dem Solſtitium entfern⸗ 
te Zeitpunkte angeben koͤnnen. Nach H. 8. ſuche man für 
beliebige Stundenwinkel mittelſt der alsdeun Statt finden⸗ 
den Polardiſtanz und der Polhoͤhe die Hoͤhe der Sonne. 
Man warte die Zeiten ab, da die Sonne dieſe voraus be⸗ 
rechnete Hoͤhen erreicht, beobachte dieſelben, vermindere ſie 
um die Refraktion, und bringe den ſcheinbaren Halbmeſſer 
der Sonne gehoͤrig in Rechnung; ſo wird man nur bey 
kleinen Hoͤhen einen Unterſchied von einigen Sekunden zwi⸗ 
ſchen den bevechneten und den beobachteten Hoͤhen, und zwar 
die letztern beſtaͤndig kleiner finden als die erſtern. Man 
wird daraus ſchließen, daß die Parallaxe der Sonne zwar 
merklich, aber ſo klein ſey, daß ſie durch dieſes Verfahren 
wegen der Unbeftändigkeit der Refraktionen in ſehr kleinen 
Höhen, welche zu ihrer genauen Veſtimmung tauglicher waͤ⸗ 
ren, nicht mit der erforderlichen Genauigkeit ausgemittelt 
werden koͤnne. 


H. 48. Da die Hoͤhenparallare dem Winkel A 
(Fig. 6.) gleich iſt, unter welchem die von dem Himmels koͤr⸗ 
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per S in der Ebene des durch ihn gelegten Vertikalkreiſes ZN 
nach dem Mittelpunkt Cund dem Ort 4 auf der Oberfläche der 
Erde gezogenen geraden Linien SC, SA ſich ſchneiden, ($. 13.) 
und dieſer Winkel gegeben iſt, wenn man das Verhältniß von 
SC:CA und den Winkel Z0 & oder ZAS, d. i. den wahren 
oder ſcheinbaren Abſtand vom Scheitel kennt; ſo wird es bey 
der Beſtimmung der Parallaxe darauf ankommen, das Ver⸗ 
haͤltniß zu finden, in welchem der Halbmeſſer zu der Ent⸗ 
fernung des Himmelskoͤrpers von dem Mittelpunkt der Erz 
de ſteht, deſſen Parallaxe geſucht wird. Man wird dieſes 
Verhaͤltniß durch ein Verfahren finden, welches demjenigen 
aͤhnlich iſt, deſſen man ſich in der praktiſchen Geometrie 
zur Beſtimmung der Entfernung unzugaͤnglicher Gegen⸗ 
ſtaͤnde bedient. 

An zwey unter einerley Meridian pap' (Fig. 14.) lie⸗ 
genden Orten ö, d beobachte man zu gleicher Zeit die Abſtaͤn⸗ 
de des Himmelskoͤrpers s von den Scheiteln 2, v dieſer Or⸗ 
te im Augenblick ſeines Durchgangs durch ben Meridian, 
und verbeſſere dieſelben wegen der Refraktion; ſo wird 
man die Winkel zbs, vas haben, welche die von den Ber 
obachtungsorten b, d, nach dem Koͤrper s gezogenen geraden 
Linien mit den Vertikallinien cbz,cdv der zwey Orte ein: 
ſchließen. Es ſey arg der Aequator der Erde; fo werden 
die Bogen ab, an des Erdmeridians die geographiſchen Brei⸗ 
ten oder Polhoͤhen ($. 45.) der zwey Orte meſſen, welche 
durch Beobachtungen der Fixſterne gefunden werden koͤnnen. 
Man ziehe die Chorde ba; fo kennt man in dem gleichſchenk⸗ 
lichten Dreyeck bed den Winkel bed, welcher im Fall der 
Figur der Summe der Polhoͤhen, aber wenn die zwey Orte 
auf einerley Seite des Aequators liegen, ihrer Differenz 
gleich iſt. Mithin kennt man auch die zwey einander glei⸗ 
chen Winkel abe, bde an der Grundlinie ba, (J, 8, 32.) und 
damit das Verhaͤltniß von eb : bad, oder man kann, wenn 
man ch als gegeben betrachtet, und z. B. = 1 ſetzt, ba fin⸗ 
den. Zieht man die Summe der bekannten Winkel chd 
und zbs von zwey rechten Winkeln ab; fo erhält man den 
Winkel sbd, und eben fo mittelſt der Winkel hac und vds 
den Winkel ba, mithin auch den Winkel bsd (I, 32.) Da 
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nun dd in Theilen des zur Einheit angenommenen Erdhalb— 
meſſers ausgedruckt gegeben iſt; fo findet man durch Auflö— 
fung des Dreyecks ba die Diſtanzen bs, ds durch dieſelben 
Theile ausgedruͤckt. Man ziehe es; fo kennt man in dem 
Dreyeck cds die Seiten be, e und ihren Zwiſchenwinkel che, 
welcher mit dem durch Beobachtung gefundenen zbs zwey 
rechte Winkel macht; folglich kann man er in Theilen des 
Erdhalbmeſſers ausgedruckt, oder das Verhaͤltniß von cs zu 
eb finden. Hieraus ergiebt ſich endlich die groͤſte Höhen⸗ 
parallaxe 4½ C (Fig. b.), welche am Horizont E Statt 
findet, und daher die Sorizontalparallaxe heißt, durch 
Aufloͤſung des bey 4 rechtwinklichten Dreyecks AHC, in 
welchem das Verhaͤltniß von CH: CA gegeben iſt, und 
die einem beobachteten Scheitelabſtand ZAS eutſprechende 
Hoͤhenparallaxe 480 findet man durch die Aufloͤſung des 
Dreyecks ASC, in welchem man den Winkel CA als 
Supplement des beobachteten Scheitelabſtands und das Ver— 
haͤltniß von CS oder CH: CA kennt. 
$. 49. Setzt man nemlich die Horizontalparallaxe AY = 
5, die dem ſcheinbaren Abſtand ZAS oder 2 zugehörige Hohen: 
parallare ASC S pi, und den wahren Abſtand 200 S“; fo hat 
man 
10 ch 04 = Sin. tot.: J Sig. „ z 
alſo ſind die Sinus der Horizontalparallaxen ungleich entfernter 
Himmelskoͤrper umgekehrt ihren Abſtaͤnden vom Mittelpunkt der 
Erde proportional, und da die Sinus kleiner Winkel ſich bey» 
nahe wie die Winkel ſelbſt verhalten; fo find kleine Horizontal⸗ 
parallaxen nahe im umgekehrten Verhaͤltniß der Entfernungen 
vom Mittelpunkt der Exde. 5 19 
Ferner iſt en a : Sin, A C ken: CA, oder nach u. 1. iſt 
2.) Sin. &: Sin. 2° = Sin. tot.: Sin. p N 
Der Sinus der Höhenparallare iſt alſo dem Cinns des 
ſcheinbaren oder des wegen der Refraktion allein verbeſſerten be: 
obachteten Abſtands vom Scheitel proportional, und man kann 
hier wiederum, wenn die Parallaxen klein ſind, ſtatt der Sinus 
die Winkel ſelbſt ſetzen. 
Da ZAS CS ASC, oder 2 U p fo iſt 
Sin. ꝓ: Sin. tot. = Sin. “/: Sin. (z’-+p‘). (n. 2.) 
= Sin. tot. Sin. p“: Sin. e! Cos. y. Cos. 2 (Sin v 
08. 2“ 


U 
Sin. tot. 


Ig. ,: Sin. “ Tg. p- 
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33 Sin. p Sin, 2“ Sin. tot. 
2 — — —— 
Daher 3.) Tang. 5 Fd c Sed Ge/ 


mittelſt welcher Formel man die einem gegebenen wahren Ab⸗ 
ſtand z“ vom Scheitel zugehörige Parollare finden kann. 
Ferner verhält ſich in dem Dreyeck 480 


R ETSNACHSE a: 
5 AS — 85 = 400 : Sin, 08 


S 
= Sin. 2 Sin. (2 = 9, 
5 CH Sin. z Sin. 2 
alſo iſt 4) PER Ft Sin. he? +2 = Sin. (2 59 5 
Ein Himmelskdrper, der eine merkliche Parallaxe hat, wird 
alſo dem auf der Erdoberfläche liegenden Beobachtungs ort A der 
ſto näher ſeyn, als dem Mittelpunkt C der Erde, je größer feine 
Hohe iſt. Mithin wird fein ſcheinbarer Halbmeſſer mit feiner 
Höhe wachſen. Es ſey nemlich ca (Fig. 15.) die gerade Linte, 
welche den Beobachtungsort a mit dem Mittelpunkt c eines Fur 
gelförmigen Korpers verbindet, ab beruͤhre dieſe Kugel in 5, 
und an den Beruͤhrungspunkt ſey der Halbmeſſer ch gezogen; fo 
iſt der Winkel cab der von @ aus geſehene ſcheinbare Halbmeſ— 
fer der Kugel, und eben fo iſt, wenn ed eben dieſe Kugel in d 
berührt, und cd gezogen wird, ced der ſcheinbare von e aus 
geſehene Halbmeſſer derſelben. In den rechtwinklichten Drey⸗ 
ecken abe, edle verhält ſich nun ' 
R cn; cd = Sin. tot.: Sin. cab - 


5 : ce == Sin. ced : Sin. tot.; 
folglich 5.) ce — Sin, ved : Sin, cab, 


Mithin find die Sinus der ſcheinbaren Halbmeſſer einer Ku⸗ 
gel, und, wenn die ſcheinbaren Halhmeſſer klein find, ſehr na⸗ 
he dieſe ſelbſt umgekehrt den Abſtaͤnden ihres Mittelpunkts vom 
Auge des Beobachters proportional. 

Eine Kugel, deren Halbmeſſer =gf ſey, befinde ſich in der 
Entfernung ag dc von dem Punkt a; fo verhält ſich, wenn 
af dieſe Kugel beruͤhrt, 385? 

ag : fg = Sin. tot.: Sin. gaf 
aber Y 9000 = Sin, cab : Sin. tot, 


folglich 6.) %: E Sin, cab: Sin. gaf. 

Alſo verhalten ſich die Sinus der ſcheinbaren Halbmeſſer 
gleich weit entfernter Kugeln wie ihre wohren Halbmeſſer. Sind 
die ſcheinbaren Halbmeſſer klein; ſo verhalten ſich ſehr nahe die 
ſcheinbaren Halbmeſſer ſelbſt wie die wahren. 


$ 50. Um die Sonnenparallaxe mit der zur Ver⸗ 
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wandlung der beobachteten Sonnenhoͤhen in wahre erforder⸗ 
lichen Genauigkeit zu finden, moͤchte zwar die im 48ten §. 
gezeigte Methode hinreichend ſeyn, aber das Verhaͤltniß des 
Abſtands der Sonne von der Erde zu dem Halbmeſſer der 
letztern, wird ſelbſt durch kleine in der Beſtimmung der 
Parallaxe begangene Fehler betraͤchtlich geaͤndert werden, 
und daher kommen die ſo verſchiedenen Angaben des Ab⸗ 
ſtands der Sonne von der Erde. Der Einfluß der Som 
nenparallaxe auf einige andere aſtronomiſche Erſcheinungen 
dient. wie man in der Folge ſehen wird, zu ihrer genaues 
ren Beſtimmung. Man weißt jetzt, daß die Horizontal⸗ 
parallaxe der Sonne, wenn ſie ſich in ihrer mittleren Ente 
fernung von der Erde, d. i. derjenigen, welche der halben 
Summe ihrer groͤſten und kleluſten Entfernung gleich iſt, 
befindet, ſehr nahe 8,8 Sekunden betraͤgt, woraus die mitt⸗ 
lere Entfernung der Sonne von der Erde = 23439 Erd⸗ 
halbmeſſern folgt. Nimmt man fie nur um „5 Sek. klei⸗ 
ner; ſo wird dieſer Abſtand ſchon um 215 Erdhalbmeſſer 
großer, woraus ſich die Verſchiedenheit älterer und neuerer 
Beſtimmungen deſſelben leicht wird erklaͤren laſſen. 


§. 51. Von der jahrlichen Bewegung der Sonne in 
einem gegen den Aequator geneigten groͤſten Kreis hängt, 
wie wir geſehen haben, die Veraͤnderung der Mittagshoͤhe 
der Sonne, der Dauer von Tag und Nacht, und die Ab⸗ 
wechslung der Jahrszeiten ab. Eben dieſe Bewegung vers 
bunden mit der verſchiedenen geographiſchen Lage der Orte, 
bringt ſehr merkwürdige und mannigfaltige Erſcheinungen 
in ben taglichen Bewegungen der Conne hervor, die man 
bey dem erſten Anblick nicht erwartet hätte, und jetzt, doch 
ohne Ruͤckſicht auf die Refraktion, betrachtet werden ſollen. 

Liegt ein Ort unter dem Aequator; ſo fallen die Pole 
in den Horizont, und dieſer halbirt alle von den Himmels⸗ 
körpern bey ihrer taͤglichen Bewegung beſchriebenen Paral⸗ 
lelkreiſe. Folglich ſind hier Tag und Nacht beſtaͤndig eins 
ander gleich, und alle ſowohl auf der noͤrdlichen als ſuͤdlichen 
Haͤlfte der Himmelskugel befindlichen Sterne kommen waͤh⸗ 
rend eines Sterntags über den Horizont. Der Aequator 
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der Himmelskugel geht, weil feine Pole in den Horizont 
fallen, durch den Scheitelpunkt, und die Sonne erhebt ſich 
zur Zeit der Tag⸗ und Nachtgleichen bis zu dem Scheitel; 
ſo daß zu dieſer Zeit ein ſenkrecht ſtehender Stab keinen 
Schatten wirft. Zur Zeit des Sommer- und Winterſolſti⸗ 
tiums ſteht alſo die Sonne im Mittag am weiteſten von 
dem Scheitel, im erſten Fall gegen Norden, im zweyten 
gegen Suͤden ab, ihre Mittagshoͤhe iſt am kleinſten und 
dem Complement der Schiefe der Ekliptik gleich, und die 
Schatten fallen im Sommerſolſtitium auf die Suͤdſeite, im 
Winterſolſtitium auf die Nordſeite der Koͤrper, welche ihn 
werfen. Verſteht man, wie in unſern Gegenden, unter 
dem Sommer die Zeit der groͤſten, und unter dem Winter 
die Zeit der kleinſten Mittagshoͤhe der Sonne; ſo giebt es 
an einem unter dem Aequator liegenden Ort in jedem Jahr 
zwey Sommer und zwey Winter. Aehnliche Erſcheinun⸗ 
gen muͤſſen ſich an jedem Ort der Erde zeigen, deſſen Pol⸗ 
hoͤhe kleiner als die Schiefe der Ekliptik iſt, weil alsdenn 
der Durchſchnittspunkt des Aequators mit dem Meridian 
einen kleineren Abſtand vom Scheitel hat, als die groͤſte 
Abweichung der Sonne oder die Schiefe der Ekliptik betraͤgt. 

Wird die noͤrdliche Breite oder Polhoͤhe der Schiefe 
der Ekliptik, folglich die Aequatorshoͤhe (§. 29.) ihrem 
Complement gleich; ſo ſteht der im Meridian befindliche 
Punkt des Aequators um die Schiefe der Ekliptik vom Ze⸗ 
nith gegen Suͤden ab. Folglich geht die Sonne im Som⸗ 
merſolſtitium durch den Scheitel, und ſteht im Winterſol⸗ 
ſtitium um die doppelte Schiefe der Ekliptik von dem Schei⸗ 
tel gegen Suͤden ab. Eben ſo verhaͤlt es ſich bey einer der 
Schiefe der Ekliptik gleichen ſuͤdlichen Breite, wenn man 
Sommer und Winterſolſtitium miteinander verwechſelt. 
Zwey Parallelkreiſe des Erdaͤquators, welche beyderſeits 
um die Schiefe der Ekliptik von ihm abſtehen, und, wie 
die ihnen aͤhnlich liegenden an der Himmelskugel (§. 38.), 
rwendekreiſe heißen, ſchließen alſo eine Zone der Erdober⸗ 
flaͤche ein, auf welcher alle diejenige Orte liegen, deren 
Scheitel die Sonne erreichen kann, und die man daher den 
heißen Erdſtrich (Zona torrida) nennt. 
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Iſt die Polhoͤhe größer als die Schiefe der Ekliptik, 
mithin die Aequatorshoͤhe kleiner als das Complement die⸗ 
ſer Schiefe; ſo iſt die groͤſte Mittagshoͤhe der Sonne, wel⸗ 
che der Summe der Aequatorshoͤhe und der Schiefe der 
Ekliptik gleich iſt, kleiner als 90%. Die Sonne erreicht 
alſo den Scheitel niemals, und es giebt des Jahrs nur einen 
Sommer und Winter. Mit der Polhoͤhe waͤchst der laͤng⸗ 
ſte Tag, und wenn ſie dem Complement der Schiefe der 
Ekliptit gleich wird; ſo beruͤhrt die Sonne, wenn fie unter 
dem Pol durch den Meridjan geht, den Horizont zur Zeit 
des Sommerſolſtitiums, wenn die Polhöhe noͤrdlich iſt, 
weil alsdenn die Polardiſtanz der Sonne dem Complement 
der Schiefe der Ekliptik, mithin auch, vermoͤge der Vor⸗ 
aus ſetzung, der Polhoͤhe gleich wird (§. 3.). Alsdenn 
dauert alſo der bürgerliche Tag 24 Stunden. Und da die 
Aeguatorshöhe in dem hier betrachteten Fall der Schiefe der 
Ekliptik gleich iſt; ſo wird die Sonne im Winterſolſtitium 
gar nicht aufgehen; ſondern nur noch den Horizont beruͤh⸗ 
ren, und die Nacht wird 24 Stunden dauern. 

Eben ſo verhaͤlt es ſich auf der Suͤdſeite der heißen 
Zone, wo ſich nur die Jahrszeiten miteinander verwechſeln. 
Zwey Parallelkreiſe des Erdaͤquators, welche um einen der 
Schiefe der Ekliptik gleichen Bogen von den Erdpolen ab⸗ 
ſtehen, und die Polarkreiſe heißen, ſchließen alfo, jeder mit 
dem ihm zunaͤchſt liegenden Wendekreis, auf beyden Sei⸗ 
ten des heißen Erdſtrichs zwey Kugelzonen ein, auf welcher 
alle diejenigen Orte liegen, deren Scheitel die Sonne nie⸗ 
mals erreicht, über deren Horizont aber fie ſich zu jeder 
Jahrszeit erhebt. Sie heißen die gemaͤßigten Erdſtriche 
(Zones temperatee). Auf den nördlichen dieſer Erdſtriche 
beziehen ſich die bisher angeführten aſtronomiſchen Beobach⸗ 
tungen, und auch die noch ferner anzufuͤhrenden werden als 
in eben dieſem Erdſtrich angeſtellt vorausgeſetzt werden, 
wenn nicht ausdruͤcklich das Gegentheil erinnert wird. 

Wird endlich die Polhoͤhe größer als das Complement 
der Schiefe der Ekliptik, oder als die Polardiſtanz der 
Sonne zur Zeit der Solſtitien; ſo geht die Sonne, wenn 
die Polhoͤhe nördlich iſt, um die Zeit des Sommerſolſti⸗ 
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tiums fo lange nicht unter, als ihre Polardiſtanz kleiner 
als die Polhoͤhe iſt (§. 3.) und um die Zeit des Winter⸗ 
ſolſtitiums fo lange nicht auf, als bis ihre ſuͤdliche Abwei⸗ 
chung der Aequatorshoͤhe gleich, oder kleiner als dieſelbe, 
mithin ihr Abſtand vom Südpol der Polhöhe gleich oder 
größer als dieſelbe wird. Bey ſuͤdlicher Polhoͤhe findet dafs 
ſelbe Statt, nur verwechſeln ſich Sommer und Winter. 
Am Pol der Erde ſelbſt faͤllt der Pol der Himmelskugel in 
den Scheitel; folglich der Aequator mit dem Horizont zu⸗ 
ſammen. Die Parallelkreiſe der Sterne werden Parallelkrei⸗ 
ſe des Horizonts, und die Sonne geht dem am Nordpol lie⸗ 
genden Ort ſo lange nicht auf, als ſie eine ſuͤdliche Abwei⸗ 
chung hat. Mit der Tag⸗ und Nachtgleiche erſcheint fie 
am Horizont, und bleibt fo lange über demſelben, als fie 
eine noͤrdliche Abweichung hat. Hier iſt alſo die Dauer des 
Tags der Zeit von der Fruͤhlingsnachtgleiche bis zu der des 
Herbſts, und die Dauer der Nacht der Zeit gleich, welche 
von letzterer bis wiederum zu erſterer verfließt, Am Suͤd⸗ 
pol findet daſſelbe Statt, wenn man noͤrdliche Abweichung 
der Sonne ſtatt ſuͤdlicher ſetzt. Diejenigen Orte, welche 
einen mehr als 24 Stunden betragenden Tag haben, und 
an welchen auf der andern Seite die Nacht laͤnger als 24 St. 
dauert, liegen alſo innerhalb der von den Polarkreiſen ein⸗ 
geſchloſſenen Theilen der Erdoberflache, und dieſe heißen die 
kalten Erdſtriche (Zone frigidæ). 


H. 52. Durch die Wirkung der Atmoſphaͤre der Er⸗ 
de, erhalten wir ſchon vor Aufgang und noch nach dem Uns 
tergang der Sonne einiges Licht von ihr, welches die Mor⸗ 
gen⸗ und Abend» Dämmerung ausmacht. Die Erfahrung 
lehrt, daß, wenn die Sonne 13° unter dem Horizont ſteht, 
die kleinſten mit bloßen Augen ſichtbaren Sterne ſich zeigen, 
und, wenn fie dem Horizont näher rückt, dieſe nach und 
nach verſchwinden. Steht fie um weniger als 18° unter 
dem Horizont; ſo bemerkt man in ihrer Naͤhe einen Theil 
der Atmoſphaͤre erleuchtet, welcher durch einen Bogen be- 
graͤnzt erſcheint. Bey einer Tiefe von 6° 23 4 unter dem 
Horizont zieht ſich dieſer Bogen in der Geſtalt eines groͤſten 
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Kreiſes durch den Scheitel, die größeren Sterne fangen an 
der Dftfeite des Himmels an ſichtbar zu werden, während 
die noch ſtarke Abend: Dämmerung dieß an der Weſtſeite 
verhindert, und man iſt in Wohnungen, welche nicht gera— 
de gegen den Ort der auf- oder untergehenden Sonne gekehrt 
ſind, genoͤthigt, ein Licht anzuzuͤnden. Man nennt daher 
dieſe Daͤmmerung die bürgerliche. N 

Die Dauer der Daͤmmerung ergiebt ſich aus der Zeit, 
welche die Sonne gebraucht, um aus einem in einer Tiefe 
von 189 mit dem Horizont parallel gezogenen Kreis in den 
Horizont zu kommen, und hängt alfo von der Polhoͤhe und 
der Abweichung der Sonne ab. Unter dem Aequator durch⸗ 
ſchneidet zur Zeit der Nachtgleichen der Tagkreis der Son⸗ 
ne, welcher in dieſem Fall mit dem Aequator der Himmels 
kugel zuſammenfaͤllt, den Horizont und die Parallelkreiſe 
deſſelben rechtwinklicht; mithin iſt daſelbſt zur Zeit der 
Nachtgleichen, die Dauer der Daͤmmerung der Zeit gleich, 
welche die Sonne bey ihrer täglichen Bewegung gebraucht, 
um einen Bogen von 189 zu beſchreiben, welches 1 St. 12 
Min. beträgt; Je groͤſßer die Abweichung der Sonne wird, 
deſto kleiner wird der Halbmeſſer ihres Tagekreiſes, und 
deſto groͤßer die Dauer der Daͤmmerung, welche alſo zur 
Zeit der Solſtitien am groͤſten wird. Um für eine gegebene 
Polhoͤhe und Abweichung oder Polardiſtanz der Sonne die 
Dauer der Dämmerung zu finden, ſuche man nach F. 8. n. 
1. oder 4. den Stundenwinkel, welcher einer Tiefe von 18° 
unter dem Horizont, oder einer negativen Hoͤhe von 182 
zugehoͤrt, ziehe von demſelben den halben Tagbogen, wel⸗ 
chen man nach H. 8. n. 8. findet, ab, und verwandle den 
Reſt in Zeit, indem man auf 15 eine Stunde rechnet; fo 
wird dieſe die geſuchte Dauer der Daͤmmerung ſeyn. Eben 
ſo findet man die Dauer der bürgerlichen Daͤmmerung, wenn 
man die negative Sonnenhoͤhe = 6° 2 3 30 ſetzt. Kommt 
die Sonne nicht bis auf eine Tiefe von 189 unter den Ho⸗ 
rizont; fo dauert die Dämmerung die ganze Nacht hindurch. 
Unter einer Polhoͤhe von 48° 39 z. B. ſenkt ſich die Son: 
ne um Mitternacht 18° tief unter den Horizont, wenn ihre 
Polardiſtanz die Polhoͤhe um 18“ überwifftz alſo = 66° 
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39 wird. Mithin wird zur Zeit des Sommerſolſtitiums, 
wo die Polardiſtanz der Sonne = 66° 32 wird, die Daͤm⸗ 
merung die ganze Nacht hindurch dauern. Man ſieht aber, 
daß, wenn diß moͤglich ſeyn ſoll, die Polhoͤhe nicht kleiner 
ſeyn darf, als der Ueberſchuß des Complements der Schiefe 
der Ekliptik über 18°, d. i. nicht kleiner als 48 32. Soll 
die buͤrgerliche Daͤmmerung die ganze Nacht hindurch dauern 
konnen; fo darf die Polhoͤhe nicht kleiner ſeyn als 60%. 
Die Beſtimmung der Zeit der kuͤrzeſten Daͤmmerung erfor 
dert die Aufloͤſung der Aufgabe, die Polardiſtanz eines 
Sterns zu finden, bey welcher er unter einer gegebenen Pol⸗ 
hoͤhe in der kuͤrzeſten Zeit von einem gegebenen Parallelkreis 
des Horizonts in dieſen ſelbſt kommt. Man kann im All⸗ 
gemeinen beweiſen, daß die Zeit, innerhalb welcher ein 
Stern von einem gegebenen Parallelkreis des Horizonts in 
einen andern gegebenen Parallel deſſelben kommt, am klein⸗ 
ſten iſt, wenn der Parallelkreis des Sterns die zwey gege⸗ 
benen Parallelkreiſe des Horizonts unter gleichen Winkeln 
durchſchneidet, oder die zwey Winkel einander gleich ſind, 
welche die von den Durchſchnittspunkten des von dem Stern 


beſchriebenen Parallels mit den zwey gegebenen Almucan⸗ 


tharat an das Zenith und den Pol des Aequators gezogenen 


groͤſten Kreiſe miteinander einſchließen. 


FH. 33. Es ſey nemlich 2 (Fig. 16.) das Zenith, p der Pol, 
27, zn die gegebenen zwey Zeuithdiſtanzen, welche die Abſtaͤnde 
der zwey gegebenen Almucantharat vom Scheitel meſſen, „ und 
A die zwey Punkte, in welchen der um ps =ph vom Pol abſte⸗ 
hende Parallelkreis eines Sterns den zwey Almucantharat ſo be⸗ 
gegne, daß psz =phz. Ein anderer Stern 4, deſſen Polardi⸗ 
ſtanz = ps’ ſey, ſtehe in s‘ um 2 = 2s vom Scheitel ab. Man 
mache den Winkel ph’ = sph, ph’ = ps‘ und ziehe die Bogen 
gröfter Kreiſe ss‘, Ah‘. Da nun sph = s'ph’; fo iſt auch sps‘ 
= hph‘, und weil ph = ps, ph! = ps’ ; fo find die Dreyecke pas 


und phh‘ congruent, und daher phh’ p Aber zhp = 2p 


(Voraus ſetz.); folglich zun = zus‘, Man nehme sv = zh, 


und ziehe vs’; ſo congrulren auch die Dreyecke zun und ve, 


und es it vs’ 2. 
Nun iſt 27 N 
26 771 = 27 zu TU ZT Zh“: 
zv-+-zA 


4 
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folglich iſt zu zh, Da nun ph pl; fo erhebt ſich der 
Stern s von ber Zenithdiſtanz zu auf die zh in derſelben Zeit, 
in welcher fi) der Stern 5“ von derſelben Zenithdiſtanz 25° auf 
die zh’, welche größer als zh iſt, erhebt, und gebraucht alſo, 
um ſich vollends auf eine der 25 gleiche Zenithdiſtanz zu erhe⸗ 
ben, eine größere Zeit, als der Stern 4, deſſen Polardiſtanz 
hr. Eben ſo wird der Beweiß für einen Stern geführt, deſ⸗ 
fen Polardiſtanz > ps iſt. Ein Stern erhebt ſich alſo in der Fürs 
zeſten Zeit von 27 auf za, wenn psz = phz iſt. 1 

Da ch = sv, yl E hr, und zhp = zsp; fo find, wenn 
man p zieht, die Dreyecke zy, vsp congruent. Mithin ift 
= he, zph = vps, und das Perpendickel pr auf zu halbiert 
ſowohl den Winkel 25 , als die Grundlinie 2 des gleichſchenk⸗ 
lichten Dreyecks 25 v. Ferner iſt rn e 


hps ; folglich Zz = zur =ihps. Uno nun verhält ſich 
Sin. 92: Sin. tot, = Sin. zr : Sin. zpr 

Sin. $ (zs-vs) : Sin. zpr 

Sin. 2 (z5-zA) : Sin. 2 %% 


Daher it 20 Sin eee, 
Sin. 2 0 
Da pr auf der Grundlinie 27 ſenkrecht iſt; ſo verhaͤlt ſich in 
dem Dreyeck zps 
Cos. pz ; Cos, ps = Cos. 2: Cos. sr 
Cos. 4 (=: Cos. 2 (S- 2); 


Fi Cos. p2 Cos. I (e Ce 
Alſo iſt 2.) Cos. ps = W 

Aus n. 1. ergiebt ſich der Winkel yr mittelſt der gegebenen 
Abſtaͤnde 27, zh der zwey Almucantharet vom Scheitel und des 
Complements pz der Polhoͤhe, und, wenn man dieſen Winkel 
in Zeit verwandelt, die kuͤrzeſte Zeit, in welcher ſich ein Stern 
von dem einen Almucantharat in den andern erhebt. Aus eben 
„ erhält man nach n. 2. die Polardiſtanz pr des 

erns. au 

In Beziehung auf die Beſtimmung der kuͤrzeſten Daͤmme⸗ 
rung ſey m die Tiefe der Sonne unter dem Horizont, bey wel⸗ 
cher die Daͤmmerung anfaͤngt und aufhoͤrt; ſo wird man haben 
2 = 90° n; zh E 90e, und, wenn die Pelhöhe =Z, die Pos 
lardiſtanz Sa geſetzt wird N 


4.) Sin. % = 


e 


9 
Sin. ı m Sin. tot. 


Cos. 1 
Tg. 3 n Sin. 1 


+ C 3 
8.) + Sin.tot- 
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Fuͤr m = 18°, Z= 48° 31° 10° erhält man Ihps = 139 39° 

EM d= 96° 48,53“. Die Dauer der kuͤr zeſten — 9 
etraͤgt alfo 1 St. 49 M. 17,2 Sek. und dieſe findet Statt, 
wenn die ſuͤdliche Abweichung der Sonne = 6° 48,53“ iſt, wel⸗ 

95 15 zwiſchen dem 3. und 4. März und dem 10. und 11. Octo⸗ 
er hat. 


F. 84. Man hat ſich der Dämmerung bedient, um 
die Hoͤhe der Atmoſphaͤre, ſo weit ſie noch die Sonnenſtra⸗ 
len merklich zuruͤckwirft, zu beſtimmen. Es ſey ca (Fig. 
17.) der Halbmeſſer der Erde, und ef der Halbmeſſer der 
mit der Erde concentriſchen ſphaͤriſchen Oberflaͤche der At⸗ 
moſphaͤre. Die Tangente da an dem Punkt a treffe in dem 
Punkt 4 die Oberflaͤche der Atmoſphaͤre. Man ziehe ca, 
welche der Erdoberfläche in g begegne, nehme in der durch 
ac und cd gelegten Ebene 9b = ga, und ziehe cb, ba; fo wird 
auch die db den aus » mit dem Halbmeſſer ca in der Ebene 
acd beſchriebenen Kreis in dem Punkt 5 berühren, und bac = 
ade ſeyn. Ein Sonnenſtral cha wird alſo noch eben an der 
Oberflaͤche der Erde bey! voruͤbergehen, und an dem Punkt 
d der Graͤnze der Atmoſphaͤre nach der Richtung der Ho⸗ 
rizontallinie da des Orts a zuruͤckgeworfen werden; folglich 
wird, wenn die Sonne um den Winkel ede unter dem Ho⸗ 
rizont des Orts a ſtehet, die Daͤmmerung anfangen oder ſich 
endigen. Da in dem Viereck ach ſowohl dac als abe = 90; 
fo iſt edo = ach, und acd = edges, weil nach den Beob⸗ 
achtungen eds= 18. Mithin iſt in dem rechtwinklichten 
Dreyeck acd das Verhaͤltniß von ed: ar gegeben, welches dem 
vom 1,0124651: ı gleich iſt. Bey dieſer Berechnung 
find aber die Wege ad, db des Lichtſtrals durch die Atmo⸗ 
ſphaͤre als gerade Linien angenommen, welche wegen der 
Refraktion krumme gegen die Erde hole Linien find (F. 18.) 
Man findet daher auf dem oben gezeigten Weg die Hoͤhe der 
Atmoſphaͤre noch etwas zu groß. Indeſſen koͤnnen mehrere 
Zuruͤckwerfungen des Sonnenlichts nach einander Statt fin⸗ 
den, wodurch dieſe Methode, die Hoͤhe der Atmoſphaͤre zu 
beſtimmen, unſicher gemacht wird. 


F. 55. In kleinen Maſſen iſt die atmoſphaͤriſche Luft 
unſicht⸗ 
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unſichtbar, aber die von allen Schichten der Atmoſphaͤre zu⸗ 
ruͤckgeworfenen Lichtſtralen machen einen merklichen Ein⸗ 
druck, und zeigen ſie mit einer blauen Farbe, welche ſich 
auch uͤber ſehr entfernte Gegenſtaͤnde der Erde verbreitet, 
und dem Himmel das Anſehen eines blauen Gewoͤlbes giebt. 
Könnten wir die Graͤnze der Atmoſphaͤre ſehen, und die 
Entfernungen der an ihrer aͤußern Oberflaͤche befindlichen 
Punkte beurtheilen; fo würde uns der Himmel als die Ober⸗ 
flaͤche eines Kugelabſchnitts erſcheinen, welcher durch den 
Horizont des Beobachtungsorts oder durch eine die Erd⸗ 
oberflaͤche beruͤhrende Ebene abgeſchnitten wird. Ob wir 
aber gleich die aͤußerſte Oberflaͤche der Atmoſphaͤre nicht un⸗ 
terſcheiden konnen; fo muͤßen wir doch, da die horizontalen 
Lichtſtralen, welche fie uns zuſendet, aus einer größeren Tie⸗ 
fe kommen, als die vertikalen, die Ausdehnung der At⸗ 
moſphaͤre nach der horizontalen Richtung für großer halten, 
als nach der vertikalen. Hiezu kommen noch unſere Er⸗ 
fahrungen uͤber die Entfernung irdiſcher Gegenſtaͤnde, welche 
nur in horizontaler Richtung betraͤchtlich werden kann. Er⸗ 
ſcheinen uns die auf der Erde befindlichen Gegenſtaͤnde in 
einiger Höhe über dem Horizont; fo wiſſen wir ſchon, daß 
ſie nicht ſehr entfernt ſeyn koͤnnen, und wir ſind daher ge⸗ 
neigt, auch die höher über dem Horizont liegende Punkte 
des ſcheinbaren Himmelsgewoͤlbes für näher zu halten, als 
die am Horizont befindlichen, zwiſchen welchen und unſerm 
Aug noch überdiß gewöhnlich eine Menge Gegenſtaͤnde 
liegen, wodurch wir veranlaßt werden, den an den Hori⸗ 
zont angraͤnzenden Theil des Himmels fuͤr entfernter zu 
halten. Der Himmel muß uns alſo als ein zufammenges 
druͤcktes Gewölbe, oder als ein Kugelabſchnitt erſcheinen, 
welcher durch den Horizont gebildet wird, und feine Geſtalt 
muß ſich mit den Urſachen der optiſchen Taͤuſchungen, wel⸗ 
che hier im Spiel ſind, veraͤndern. Im Mittel genom⸗ 
men ſcheint uns ein Punkt, welcher 23 Grade über den 
Horizont erhaben iſt, den vom Scheitel bis an den Hori⸗ 
zont gehenden Bogen zu halbiren, woraus folgt, daß, 
wenn dieſer Bogen ein Kreisbogen iſt, deſſen Mitelpuntt 
Vohnenbergers Aſtronomie. 
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in den der Erde fällt, der Halbmeſſer des Kugelabſchnitts 
fi) zu feiner Höhe wie 3,36 : 1 verhält. 


$. 56. Um diß zu zeigen, ſey aba“ (Fig. 18.) ein Durchs 
ſchnitt des Himmelsgewoͤlbes mit einer Vertikalebene, und eder 
gemeinſchaftliche Mittelpunkt der ſcheinbaren Himmelskugel und 
der Erde. Auf dem vertikalen Durchmeſſer dd wird alſo ein 
Punkt e fo zu beſtimmen ſeyn, daß, wenn man ae auf bd ſenkrecht 
und die ne an die Mitte n des Bogens ab zieht, der Winkel 
aen = 23 Gr. wird. Man ziehe noch nf auf bad ſenkrecht; ſetze 
20 5 und den Bogen; 255 2 z jo iſt, für den Halbmeſſer 1, 
die gerade Linie 7 = Cos. y 

— — — e = Cos. 24 
mithin e = Cos. - Cos. 2, 
und die f = Sin. y. 8 8 
1 08. 7 os. 27 
Daher 7784 318i. 8 0 Cos. / 2 Cos. 75 FE 
5 (1 Cos. ) (I 2 Cos. ) 
1: Ig. a = Sin.y? : (f- Cos. ) (1 42 Cos. 2) 
= (1 - Cos. ) (1＋Cos. y) : (1- Cos. ) (I 2Cos. ) 
= I Cos. : (1 Cos. ) (1 ＋ 2 Cos. ) 

alſo (1 ＋ Cos. ) TS. 2 = 1 4＋3 Cos. de Cor 8 
oder 4 ET 3 (1-3 Te. 229 Cos. / = Tg. 2 
>. Aber in einem Kreis, deſſen Halbmeſſer Sr, iſt für einen 
beliebigen Winkel 2 5 

4 Cos. 2 372 Cos. e = Cos. 32: 
folglich iſt der Coſinus des Bogens 9 fir den Halbmeſſer 1 dem 
Coſinus des dritten Theils eines Winkels in einem Kreiſe gleich, 
ie 8 


g. a 
= zum Cos 
Tg 3 


welcher PI. = 1 Halbmeſſer, und . 
ſinus in eben dieſem Kreiſe hat. 
Setzt man dieſen Winkel = 32; fo iſt 


1 Tg. a” fr 
Cos. 32ũ%ũ i6i ;ßkññ für den 
(1-3 Tg. a * Halbm. 


und Cos. Cos. 2 1 3 Tg. a 5 


Man ziehe ab, ad; ſo verhaͤlt ſich 

ae: eb de: a. ’ 
In BcH 
= Cotg. 1 5 

Fuͤr a =23 Gr. erhält man nun 
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er == 259 33/2%2 Sr 
ra 
Hotg. yr= 3,3633243 = 57· 
Da ı: Ig. a Sin. : (1 - Cos. 4) (1-42 Cos. ); 
fo iſt Sin. ): Tg. a = Sin. „* (1 - Cos. ) (12 Cos. 2) 
{ 4 I Cos. /: ı +2 Cos. y 
Sab re. a = 1 e : 4 + Ces. 
in. 2 Lg. a: Tg. a = 3 2 ＋ Cos. 7 
Man ziehe den Durchmeſſer gh auf den bd ſenkrecht, neh⸗ 
me e Tg. a fuͤr den zur Einheit angenommenen Halbmeſſer 
cd, halbire ck in 1, od in v, und ziehe durch J und r die 59 
mit dd, die sgr mit gh parallel. Es begegne die pg der „f in 
53 ER 
2 = ch er ef 
el 
alſo np g = gl Alk. Demnach liegt der Punkt m auf einer 
gleichſeitigen Hyperbel, deren e gh, pg find, und 
3% 9 den an u t ap sera gegeben 165 
er Punkt u, und daraus ferner das Verhaͤltniß von ae: e 
kann alſo auch mittelſt des Durchſchnitts einer gleichſeitigen Hy⸗ 
perbel und des Kreiſes abdg gefunden werden. 


F. 57. Es iſt eine bekannte Erfahrung, daß uns 
die Sonne und der Mond, wenn ſie am Horizont ſtehen, 
viel groͤßer zu ſeyn ſcheinen, als wenn fie beträchtlich über 
denſelben ſich erhoben haben. Die wirkliche Meſſung zeigt 
bey der Sonne keinen merklichen Unterſchied, wenn man 
auf den Einfluß der Stralenbrechung Rückſicht nimmt, 
und der Durchmeſſer des Monds wird ſogar deſto größer 
gefunden, je groͤßer feine Höhe wird. Ein Himmelskoͤr⸗ 
per, welcher eine merkliche Parallaxe hat, muß wirklich 
einen deſto groͤßern ſcheinbaren Halbmeſſer haben, je groͤßer 
feine Höhe iſt (§. 49.). Dieſe Vergrößerung iſt bey der 
Sonne wegen ihrer ſehr kleinen Parallaxe nicht merklich, 
und da ſie bey dem Mond merklich wird; ſo muß er der 
Erde betraͤchtlich naͤher ſeyn, als die Sonne. Die ſcheinbare 
Vergrößerung des Mondes und der Sonne am Horizont iſt 
alſo ebenfalls eine optiſche Taͤuſchung. Dieſe Himmelskoͤrper 
ſcheinen uns an der Oberfläche des zuſammengedruͤckten Ge⸗ 
woͤlbes des Himmels zu ſtehen, und Bun ſte daher am 

2 


* 
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Horizont für entfernter als in der Hoͤhe. Ihre ſcheinbaren 
Durchmeſſer, d. h. die Winkel, unter welchen ſie erſcheinen, 
ſind in beyden Faͤllen nahe dieſelben. Wir halten ſie alſo 
am Horizont, wo ſie uns weiter entfernt zu ſeyn ſcheinen, 
für größer, als in der Höhe, wo wir fie uns näher glauben. 
Das Dazwiſchenliegen mehrerer Gegenſtaͤnde traͤgt, wie bey 
der eingedruͤckten Geſtalt des Himmels, vieles dazu bey, 
die horizontalen Abſtaͤnde für größer zu halten als die ſchie⸗ 
fen, woher es kommt, daß der aufgehende Mond ungewoͤhn— 
lich groß erſcheint, wenn man ihn durch eine lange Straße 
oder Allee, oder auch hinter einer Reihe weit entfernter 
Berge erblickt. Betrachtet man ihn durch eine Roͤhre ohne 
Glaͤſer; fo faͤllt die Taͤuſchung großen Theils weg, und er 
erſcheint verkleinert. i 


§ 59. Gewoͤhnlich erblickt man auf der Sonne eine 
zelne oder mehrere ſchwarze Flecken, welche alle eine gemein⸗ 
ſchaftliche Bewegung vom oͤſtlichen Rand der Sonne gegen 
den weſtlichen haben. Wenn die Länge der Sonne = 2 3. 
10% iſt; fo find die Wege der Flecken miteinander parallele 
gerade Linien,, welche um einen Winkel von 75 Graden 
gegen die Ekliptik geneigt ſind, und zwar ſo, daß der auf 
der Suͤdſeite der Ekliptik liegende Theil zuerſt beſchrieben 
wird. So wie die Länge der Sonne waͤchst, fangen die 
Wege der Flecken an, ſich in elliptiſche Bogen zu krüm⸗ 
men, welche ihre erhabene Seite gegen Norden kehren, und 
wenn die Laͤnge der Sonne = 5 3. 10°; fo iſt die Krüms 
mung am ſtaͤrkſten. Sie nimmt jetzt nach und nach wieder 
ab, bis die Wege der Sonnenflecken bey einer Laͤnge der 
Sonne von 8 3. 10 wieder geradlinigt, und um 72 Gr. 
gegen die Ekliptik geneigt erſcheinen, wo nun die Bewe⸗ 
gung von der Nordſeite der Ekliptik in die ſuͤdliche geſchieht. 
Nun fangen die Wege der Flecken wieder an, ſich zu kruͤm⸗ 
men, und zwar gegen Norden, die Krümmung wird bey 
einer Laͤnne der Sonne von 11 3. 10° am ſtaͤrkſten, und 
nimmt von da an beftändig ab, bis die Laͤnge der Sonne 
wiederum = 2 3, 10?’ wird. Die Geſchwindigkeit mit wel⸗ 
cher dieſe Wege beſchrieben werden, iſt in der Mitte am 
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groͤſten, an den Raͤndern der Sonne am kleinſten, und 
zugleich ſcheinen die Flecken an den Raͤndern der Sonne 
ſchmaͤler, als wenn ſie auf der Mitte ihres Wegs ſind. 
Die Zeit der Sichtbarkeit eines Sonnenfleckens betraͤgt gegen 
14 Tage, und ungefaͤhr eben ſo lang iſt er unſichtbar, worauf 
er wiederum anfängt, am oͤſtlichen Sonnenrande zu erſchei⸗ 
nen. Uebrigens verändern die Sonnenflecken oft ihre Ge⸗ 
ſtalt in kurzer Zeit, zertheilen ſich in mehrere, oder vers 
ſchwinden auch gaͤnzlich. Die Sonne dreht ſich alſo um eine 
gegen die Ekliptik unter einem Winkel von 82 3 Gr. ges 
neigte Axe nach derſelben Richtung, nach welcher ſie ihre 
jaͤhrliche Bewegung macht, und die durch ihre Umdrehungs⸗ 
are gelegte Ebene ſchneidet die Ekliptik in den Punkten 5 
Z. 10° und 11 3. 10° fo, daß auf der Seite des letztern 
Punkts der ſpitze Winkel liegt, unter welchem ihre Umdre⸗ 
hungsaxe gegen die Ebene der Ekliptik geneigt iſt. Die 
Veraͤnderlichkeit der Sonnenflecken, und zuweilen auch ihre 
eigene Bewegung auf der Oberflaͤche der Sonne geſtatten 
keine ſehr genaue Beſtimmung der Lage ihrer Axe und ihrer 
Umdrehungszeit. Letztere faͤllt zwiſchen 25 Tag 10 St. 
und 25 T. 14 St. Da die Sonne bey der Umdrehung um 
ihre Axe beſtaͤndig kreisförmig erſcheint; fo iſt fie eine Kurs 
gel. Man nennt den gröften Kreis der Sonne, welcher 
auf ihrer Umdrehungsaxe ſenkrecht iſt, den Sonnenaaustor, 
deſſen Neigung gegen die Ekliptik alſo 7 2 Gr. beträgt, 
und deſſen Ebene die Ekliptik in den Punkten 2 Z. 10 Gr. 
und 8 Z. 10 Gr. durchſchneidet. 


F. 59. Die Aufgabe, die Lage der Umdrehungsaxe der 
Sonne durch die Beobachtung der auf ihrer Oberfläche befindli⸗ 
chen Flecken zu beſtimmen, zerfällt in die zwey folgende. Erſt⸗ 
lich die Punkte beſtimmen, wo die von dem Mittelpunkt der 
Sonne an ihre Flecken gezogene und verlaͤngerte gerade Linien 
die Himmelskugel treffen, und zweytens aus drey vom Mittel⸗ 
punkt der Sonne aus geſehenen (heliocentriſchen) Lagen eines 
Sonnenfleckens den Punkt beſtimmen, in welchem die verlaͤngerte 
Umdrehungsaxe der Sonne der Himmelskugel begegnet. In 
Beziehung auf die erſte dieſer Aufgaben ſey geb (Fig. 10.) 
der Umkreis der Sonne, welcher ihre gegen die Erde gekehrte 
Haͤlfte von der andern trennt, c der Mittelpunkt der Sonne, 4 
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die Durchſchnittslinie der Ebene der Ekliptik und der Oberfläche 

der Sonne, welche dem Beobachter auf der Erde als eine gera⸗ 

de Linie erſcheint. Ferner ſey durch den Beobachtungsort und 
den Mittelpunkt der Sonne eine auf die Ekliptik ſenkrechte Ebe⸗ 
ne gelegt, welche der Oberfläche der Sonne in einem groͤſten 

Kreis begegnen, und ebenfalls als eine gerade auf der ab ſen⸗ 

krechte Linie eck erſcheinen wird. Man beobachte die ſcheinbaren 

Größen der ſenkrechten Abſtaͤnde fh, Fe eines Sonnenfleckens f 

von den Durchmeſſern ab, de; jo ergiebt ſich durch Auflöfung 

des bey „ rechtwinklichten geradlinigten Dreyecks n die Hypo⸗ 
tenuſe cf und der Winkel hef. Durch die auf der Oberflaͤche der 
Sonne liegenden, dem Beobachter aber in der Ebene des Kreiſes 
aebd zu liegen ſcheinende Punkte c und f, e und f ſeyen gröfte 

Kreiſe gelegt, und letzterer begegne dem groͤſten Kreis ab in g. 
Der Bogen ef wird wiederum als eine gerade Linie erſcheinen, 
welche dem Sinus deſſelben fuͤr den Halbmeſſer ca gleich ſeyn 

uwird, und man wird mittelſt des ſcheinbaren Halbmeſſers der 

„Sonne und der aus Beohachtungen gefundenen ſcheinbaren Größ 

ſe von cf das Verhaͤltuiß von cf : ca, alſo den Sinus des Bo⸗ 
gens cf und den Bogen cf ſelbſt haben. Und da vermdͤge der 

Vorausſetzung die Ebene gebd auf der vom Auge des Beobach— 
ters an den Mittelpunkt der Sonne gezogenen geraden Linie ſen⸗ 
krecht ſteht, ſo iſt der oben gefundene geradlinigte Winkel hef 
dem Wiakel ſeg des bey g rechtwinklichten ſphaͤriſchen Dreyecks 
‚che gleih, deſſen Hypotenuſe ef ebenfalls gegeben ift. Und nun 
verhält fi 

I tot.: Sin. eg = Sin. /: Sin. fg, 
Sin, tot,: Cos. eg = Tg. F Ig. og. 

i Der Bogen fg mißt die heliocentriſche Breite des Sonnen⸗ 
fleckens, und der Bogen eg den Unterſchied der heliocentriſchen 
Länge der Erde und des Sonnenfleckens. Letztere iſt der um 
180° oder 6 Zeichen vergrößerten Länge der Sonne für den Au⸗ 
genblick der Beobachtung gleich, und man findet alſo die helio⸗ 
centrifche Länge des Sonnenfleckens, wenn man zu der um 6 3. 
vermehrten Sonnenlänge den Bogen cg addirt, oder davon abs 

zieht, je nachdem cg weſtlich oder öſtlich vom Mittelpunkt o faͤllt. 

Es ſeyen nun 7 Ff, (Fig. 20.) die drey Punkte der Him⸗ 

melskugel, in welchen derſelben die von dem Mittelpunkt der 
Sonne an einen ihrer Flecken gezogenen geraden Linien nach und 
nach bey der erſten, zweyten und dritten Degen begegne⸗ 
ten, und e ſey der Nordpol der Ekliptik, p der Punkt, wo die 
verlaͤngerte Sonnenaxe auf der Nordſeite die Himmelskugel trifft. 

Man ziehe die gröften Kreiſe ef, ef“, eV, NH. f, pf“, wo 
die drey letzteren Bogen einander gleich ſeyn werden. In den 
Dreyecken fen, fen, f ep kennt man die Unterſchiede der heliocen⸗ 
triſchen Längen fef = a, fe, Sal, und die Complemente fe = 
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d, fle dl, file dl, der heliocentriſchen Breiten des Sonnen⸗ 
fleckens. Man ſetze fey = x, und ey = fo iſt in den Drey⸗ 
ecken pef,pef', pef‘‘ i | 

1.) Cos. pf = Cos. y Cos.d-}Sin.y Sin. d. Cos. x, 

2.) Cos. Ff. = Cos. 3 Cos. d! Sin. y Sin. 4 Cos. (x -a), 

3.) Cos. f, = Oos. / Cos. 4“, ＋ Sin. y Sin. 4, Cos. (x- a). Da nun 
gf. fz ſo iſt Cos. (Cos. d. Cos. d.) Sin. Sin. 4, Cos. (x-a)-Sin. Sin. Cos. x, 

Cotg. / (Cos. 4. Cos. 4/) = Sin. d’ Cos. (= a) — Sin. & Cos. x 


Sin. g. -I. Sin. 4 (cos. ( a) CGN) 
2 


+ Se (Cos. (x- a) Cos. x) 
2 


. — 1 
aSin. — sio. — Cotg. 7 Sin. E Cos. E Sin. 20 Sin. (x- a) 
+ . cos. A cos. 2 4 Cos. (x= 
I 
Cotg.y= Cotg. 4.4 gin. I a Sin.(x -50)+Cotg. 4. Ha cos. 5 a Cos. (-A) 
2 2 


—=ASin.mSin.(x- 4) + A Cos. m Cos. (x-2 a), 
wenn man 4 Sin. „ — Cotg. 4 Sin. 3 4 
A Cos. n = Cotg, d. Ka Cos. 54, 


2 
folglich Tg. m Tang. Za Cotg. 5 Tg. = 
Cotg. 4. Sin. g a 
2 
Sin. zn 
„, 
Cotg. d Eier de 2 4 
= Cos. m. >. ſetzt. 
Daher iſt 4.) Cotang,y= A Cos. (x - 5a in) 
—= A Cos. ( c), wenn 3 4 e. 
Eben fo erhält man durch die Verbindung der Gleichungen 
m. I, und 3, wenn man 
A, Sin. m' = Cotg. 4 — Sin. 3 a- 


und 4 == 


A“ Cos. n, = Cotg. 4. ＋ Cos. Ba 


folglich Tang. m’ = Tang. 2 Cotg . Tg. RE 


Cotg. 4/4 Sin. a, 


und 4, = 8 —ͤ 
Sin. m 
Cotg 4 d Cos. 5 a! 
F 
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50 Cotang.y = A’ Cos. (x-0'), wenn Fe. 
Daher iſt Cos. (x-2) : Cos. (re = 4": 4 (n. 4. und5.) 
— 0 4 
ir: zu 
= 1 Ig. 2, wenn I = 
m I : Ig. 2, wenn Ig. 2 — 47. 
Cos. (x c) + Cos. (x-e'): Cos. (x=) - Cos. (x=) I- Tg. 2: 1 Tg. a, 
oder 6.) Cotg.— 8 : Tg. (& a) = 2: Tg. (452). 


Da die Winkel m, m‘ durch ihre Tangenten gegeben find; 
ſo bleibt im Allgemeinen die Wahl zwiſchen dem erſten und drit⸗ 
ten Quadranten, wenn die Tangenten poſitiv, und zwiſchen 
dei zweyten und vierten, wenn fie negativ find, Man beſtimmt 


bier dieſe Winkel immer fo, daß Sin. m mit Cotg. = Sin. Za, 


und Cos. m mit Cotg. ße. Ta einerley Zeichen bekommen, 
mithin A poſitiv wird. Ebenſo verhält es ſich mit m‘, Bey 
der Berechnung von A gebraucht man denjenigen Ausdruck, 
welcher Sin. m enthält, wenn m 45, den andern aber wenn 
m < 45. Endlich nimmt man bey der Berechnung des Wins 


feld = 8 immer den ſeiner Tangente entſprechenden ſpitzen 
Winkel poſitiv oder negativ, je nachdem ſeine Tangente poſitiv 
oder negativ iſt. Hat man à gefunden, fo ergiebt ſich y durch 
n. 4. oder 5, welches aus beyden Gleichungen einerley Werth 
e halten muß. Den Abſtand af des Sonnenfleckens vom Pol 
der Sonne kann man durch n. 1, 2 oder 3 finden, welcher aus 
jeder dieſer Gleichungen gleich groß herauskommen muß *). 
Endlich hat man in dem Dreyeck ey 
5 Sin. pf : Sin. ef = Sin. fep : Sin. pe 
woraus ſich der Winkel fpe ergiebt, und eben fo findet man die 
Winkel Fe, fe. Man kennt alſo auch fpf‘, fpf‘“, und da die 
Zwiſchenzeiten t, t“ der Beobachtungen gegeben find; fo erhält 
mau hieraus die Umdrehungszeit, wenn man ſchließt: 


I = 75 = 360°: Umdrehungszeit. Hat der Sonnenfleck nahe 


einen vollen Umlauf, oder daruͤber gemacht; ſo dienen die 
Winkel am Pol der Sonne dazu, zu beſtimmen, wie viel noch 
zu einem vollen Umlauf fehlte, oder wie viel Grade daruͤber 
von dem Sonnenflecken durchloffen wurden. Heißt nun der in 


) Die hier gezeigte Methode, aus den Gleichungen, 1, 2 und 3. die 
unbekannten Winkel x und „ zu finden, iſt diejenige, welche H. Prof. 
Gauß in der Monatl. Ü rrespondenz zur Beförderung der Erd- und 
Himmels Kunde, Oct. 1808. pag. 282 u. f. bey der Aufloͤſung ei⸗ 
ner aſtronomiſchen Aufgabe gelehrt hat, die auf der Entwicklung breyer 
uͤhnlichen Gleichungen beruht. 
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der Zwiſchenzeit J der Beobachtungen beſchriebene Winkel 360* 
F n.; fo verhält ſich 3600 F n.: 360 = T: Umdrehungszeit. 

Nach Lalande (Astronomie, III edit. n. 3260.) waren im 
Junius 1775 die heliocentriſchen Längen und Breiten eines Sons 
nenfleckens folgende: 


Jun. 14. | 73, 8 34° 21% | 0° 38“ 6“ ſuͤdlich 
„FFCVV | 780,8, 
m 2, Ing. 24 TE ap 0 


= 28° 37“ 15; d = 90° 38° 6“ 
2 * 30 12 50,5; 4“ 97 30 8 
d, oT 35 16. 
Hieraus Lg Tg. m = 12, 1067424 
Lg Tg.m‘= 12, 0681433. 
- dar 
Da nun ‚Cotg. ? er Cos. 3 4 negativ, und Cotg. 25 Sin. J 
poſitiv iſt; fo fällt m in den zweyten Quadranten, und es iſt 
n 90° 26⁷ E : 
Eben ſo m'= 90 29 23,08 
Mithin e S 119 4 814 
“ = 140 42 19,58 
ec 


2 = 10 49 3,72 
ce! 


= 129 53 13,86 


Lg Tg. 2 = 9,9082706; 2 = 44° 53“ 9,37 
Lg Tg. (x- 3 8,01? 1600; &- mi =-0° 35“ 45,7 


ee =12953 13,9 


* =129 17 28.2 

248. 9 17 28,2 
erfte Länge des Sonnenfl. =7 8 84 22 
Länge des Nordpols der Sonne = IL 17 5r 49,2, 


Endlich nach n. 4. und 5. wird 7 = 7 18 U 5 5 


70 15 11,5 


dem Winkel, unter welchem der Sonnenaͤquator die Ekliptik 
ſchneidet. f 


90 
Viertes Capitel. 


Von den Bewegungen des Monds, ſeinen Licht⸗ 
geſtalten, und den Finſterniſſen. 


K. 60. Der Mond hat mit der Sonne eine beynahe 
gleiche ſcheinbare Groͤße, und zeichnet ſich durch die Veraͤn⸗ 
rung feiner Lichtgeſtalten (Phases) aus, welche nach bes 
ſtimmten Perioden wiederkehren, und ſchon in den aͤlte⸗ 
ſten Zeiten zu Unterabtheilungen des Jahrs gedient haben. 
Wenn der Mond kurz nach Untergang der Sonne in der 
Abend» Dämmerung ficd) zeigt; ſo erſcheint er in einer ſichel⸗ 
chelfoͤrmigen Geſtalt erleuchtet, und die Ergänzung der Fi⸗ 
gur zu einem Kreis hat ein bey heiterem Himmel bemerk⸗ 
bares mattes aſchenfarbiges Licht. An dem folgenden Tag 
wird er ſpaͤter nach der Sonne untergehen, von ihr um un⸗ 
gefaͤhr zwoͤlf Grade, von einem Fixſtern aber, bey dem er 
am erſten Tage befindlich war, um etwas über dreyzehn 
Grade gegen Morgen fortgeruͤckt ſeyn, und die Breite ſei⸗ 
nes erleuchteten Theils wird zugenommen haben. it je⸗ 
dem Tag wird er um nahe zo Min. fpäter in den Meris 
dian kommen, ſein erleuchteter Theil wird wachſen, und, 
wenn er Abends um 6 Uhr durch den Meridian geht, mits 
hin fein oͤſtlicher Abſtand von der Sonne gos betraͤgt, die 
Geſtalt eines Halbzirkels angenommen haben, welches das 
erſte Viertel (Quadratura prima) heißt. Von dieſem 
Zeitpunkt an geht die Linie, welche den erleuchteten Theil 
des Monds von dem Übrigen trennt, oder die Lichtgraͤnze, 
wieder in eine krumme Linie uͤber, welche aber nun ihren er⸗ 
habenen Theil von der Sonne und dem hellen Rande des 
Monds abkehrt. Geht der Mond um Mitternacht durch 
den Meridian; fo erſcheint als eine ganz erleuchtete Schei⸗ 
be, und dieſe Lichtgeſtalt heißt der Vollmond (Pleniluni- 
um). Von da an nimmt ſein heller Theil nach und nach 
wieder ab, wie er vorher zugenommen hatte, er erſcheint 
als ein Halbzirkel, wenn er Morgens um 6 Uhr durch den 
Meridian geht, mithin fein oͤſtlicher Abſtand von der Son: 
ne 270° und fein weſtlicher 90° beträgt, welches man das 
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letzte viertel (Quadratura ultima) nennt, zeigt ſich ſo⸗ 
denn wieder in einer fichelfürmigen Geſtalt, bis er in den 
Sonnenſtralen verſchwindet, und hierauf mit der Sonne 
zuſammenkommt, was wir den Neumond (Novilunium) 
neunen. Der Neumond heißt auch die Zuſammenkunft 
(Conjunctio), der Vollmond der Gegenſchein (Opposi- 
tio), welche mit & und „ bezeichnet werden, und den 
gemeinſchaftlichen Namen Spzygien (Syzygie) führen. 
Zwey bis drey Tage nach dem Meumond zeigt er ſich wie⸗ 
der in der Abend + Dämmerung fihelförmig,, und die er⸗ 
waͤhnten Erſcheinungen kehren in derſelben Ordnung wies 
der. Der helle Theil des Mondes iſt beſtaͤndig der Sonne 
zugekehrt, die Lichtgraͤnze iſt an dem Mund des Mondes 
ſtaͤrker gekrümmt, als in der Mitte, und ihre Chorde ſteht 
nahe auf der Ebene der Ekliptik ſenkrecht. 


F. 61. Die Zeit zwiſchen zwey zunaͤchſt auf einander 
folgen ten Voll- oder Neumonden heißt ein fpnodifcher Mo⸗ 
nat, und dieſer muß ſchon wegen der ungleichfoͤrmigen Be⸗ 
wegung der Sonne (F. 40.) von verſchiedener Dauer ſeyn. 
Man findet aber größere Unterſchiede, als diejenige find, 
welche von der ungleichfoͤrmigen Bewegung der Sonne al⸗ 
Lin herrühren können; folglich muß die Bewegung des 
Monds ebenfalls ungleichformig ſeyn. Nimmt man zwey 
weit von einander entfernte Voll- oder Meumonde, und 
dividirt die Zwiſchenzeit mit der Anzahl der verfloßenen 
Monate; fo hes ſich in der Zwiſchenzeit die Irregulari⸗ 
täten des Son, und Mondslaufs nicht allein groͤſten⸗ 
theils gegeneinan..e auf, ſondern es wird auch der noch 
‚übrig bleibende Theil mit den Beobachtungsfehlern zugleich 
durch dieſe Diviſton vermindert, und man erhält den ſoge⸗ 
nannten mittleren ſynodiſchen Monat, welcher 29 Tage, 
12 St. 44 Min. 2,82 Sek. betragt. Hieraus ergiebt ſich 
die Umlaufszeit des Monds in Beziehung auf die Aequi⸗ 
noktialpunkte, oder die periodiſche Umlaufs zeit mittelſt 
des bekannten tropiſchen Sonnenjahrs. Man bezeichne das 
tropiſche Sonnenjahr mit 7, die periodiſche und ſynodiſche 
Umlaufszeiten des Monds aber beziehungsweiſe mit 1 und 
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Sz fo durchlauft der Mond in der Zeit S fo viel über 360 
Grade, als der in eben dieſer Zeit § von der Sonne ber 
60. & 
ſchriebene Bogen enthaͤlt, welcher alſo 7 Grade betruͤgt. 
Man wird daher die Proportion haben 


60. & f 
360 + 2 300 1 
a BE ae 


1.8 
woraus i= TES folgt. 


Demnach ift, wenn man obigen Werth von S und den 
F. 42. angegebenen Werth von 1 gebraucht, die periodi⸗ 
ſche Umlaufszeit des Monds = 27 T. 7 St. 43 Min. 
4,68 Sek. Setzt man in obiger Formel die ſideriſche Um⸗ 
laufszeit der Sonne ftatt 7; fo erhält man die Umlaufs⸗ 
zeit des Mondes in Beziehung auf die Fixſterne, oder ſeine 
ſideriſche Umlaufszeit = 27 T. 7 St. 43 Min. 11,51 Sek. 

Eine Periode von zwoͤlf ſynodiſchen Monaten macht 
ein Mondjahr aus, welches demnach 384 T. 8 St. 48 
M. 33,84 Sek. beträgt, und um ro T. 21 St. o M. 
17,76 Sek. kuͤrzer iſt als das tropiſche Sonnenjahr. Wenn 
alſo ein Jahr mit einem Neumond anfaͤngt; ſo ſind im 
Anfang des naͤchſtfolgenden Jahrs ungefähr 11 Tage von 
dem naͤchſtvorhergehenden Neumond an verfloſſen, und die 
Mondsseraͤnderungen fallen jetzt auf andere Tage des Jahrs. 
Aber 19 tropiſche Sonnenjahre machen beynahe 235 ſyno— 
diſche Monate; folglich fallen nach Verfluß dieſer Periode 
die Neu- und Vollmonde wieder nahe auf dieſelben Tage 
des Jahrs. 


F. 62. Der Mond zeigt in feinen taͤglichen Bewe⸗ 
gungen aͤhnliche Veraͤnderungen wie die Sonne. Zur Zeit 
des Vollmonds nimmt er nahe denſelben Weg am Himmel, 
welchen die Sonne ein halbes Jahr vorher genommen hat, 
und verweilt z. B. um die Zeit des Winterſolſtitiums un⸗ 
gefaͤhr eben ſo lang uͤber dem Horizont, als die Sonne im 
Sommerſolſtitium. Im erſten Viertel iſt ſein Tagbogen 
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nahe derſelbe, welchen die Sonne ein Vierteljahr nachher 
beſchreibt, im letzten Viertel kommt er nahe mit demjeni⸗ 
gen uͤberein, welchen die Sonne ein Vierteljahr vorher bee 
ſchrieben hat. Die Bahn des Monds kann alſo nicht ſehr 
von der jaͤhrlichen Bahn der Sonne oder der Ekliptik ver⸗ 
ſchieden ſeyn. Eben dieſes wird man auch finden, wenn 
man auf diejenigen Sterne Achtung giebt, an welchen der 
Mond nach und nach vorüber geht, oder welche er bedeckt. 
Sie werden ſaͤmmtlich in der Naͤhe der Ekliptik ſtehen. 
Hienach kann man durch eine ganz einfache Rechnung die Zei⸗ 
ten des Auf- und Untergangs des Monds beylaͤufig finden, 
wenn man zuerſt die Zeit ſeines Durchgangs durch den Me⸗ 
ridian, hernach ſeinen halben Tagbogen mittelſt der in je⸗ 
dem Kalender ſtehenden Laͤnge des Tages ſucht, welche dem⸗ 
jenigen Punkt der Ekliptik entfpricht, in deſſen Nähe ſich 
der Mond befindet. Nun geht der Neumond mit der Sons 
ne zugleich durch den Meridian, und in einem ſynodiſchen 
Monat iſt die Anzahl der taͤglichen Umlaͤufe des Monds 
um eine Einheit kleiner als die Anzahl der verfloßenen Ta⸗ 
ge; folglich verhält fid) f 

‚tägl. Uml. Zeit D mittl. OT = 29 . 12 St. 44 2” 82,28%. 12 St. 44 28a, 
woraus ſich wie im F. 44 der Ueberſchuß der täglichen Ums 
laufszeit des Monds über einen mittleren Sonnentag = 50 
28% 32872 mittlerer Sonnenzeit ergiebt. Mithin geht der 
Mond am erſten Tag nach dem Neumond um o U. 808 
Min., am zweyten um 1 U. 4 M. am dritten um 2 U. 
314 Min. Nachmittags u. ſ. w. durch den Meridian. Eben 
ſo kann man vom erſten Viertel, dem Vollmond und dem 
letzten Viertel an zählen, wenn man flatt Mittag beziehungs⸗ 
weiſe 6 Uhr Ab. Mitternacht, und 6 U. Morg. ſetzt. Da 
ferner der Mond in ungefähr 294 Tagen einen Umlauf in 
Beziehung auf die Sonne macht; ſo entfernt er ſich von 
der Sonne in 5 Tagen um beylaͤufig 60 Grade, welche die 
Sonne in zwey Monaten durchlauft. Folglich muß man 
für jede 4 von dem Neumond an verfloßene Tage 2 Mo⸗ 
nate rechnen, und dieſe Zeit zu der des Neumondes hinzus 
fuͤgen, um die Zeit zu erhalten, da die Sonne denſelben 
Weg an dem Himmel nimmt. Mau nimmt die halbe Aus 
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geslaͤnge, welche dieſem Zeitpunkt entfpricht, addirt fie zur 
Durchgangszeit des Monds durch den Meridian, und zieht 
ſie davon ab; ſo hat man die Zeit des Untergangs und Auf⸗ 
gangs des Monde. Zaͤhlt man von dem Vollmond anz fo 
gebraucht man ſtatt der Länge des Tags die Nachtlaͤnge, 
und rechnet wiederum für jede 5 vom Vollmond an vers 
floßene Tage 2 Monate. 


§. 63. Beobachtet man die taͤglichen Bewegungen des 
Monds genauer; fo findet man, daß feine taͤgliche Umlauſs⸗ 
zeit bald größer, bald kleiner iſt als 24 St. 50 28%, 
welche bey einer gleichfoͤrmigen Bewegung des Monds in 
dem Aequator Statt finden würde, und daß die Unterſchie— 
de oͤfters uͤber eine Viertelſtunde betragen. Indeſſen kann 
man dennoch den Stundenwinkel des Monds für eine gege— 
bene Zeit ziemlich genau finden, wenn man mehrere Tage 
nacheinander die taͤgliche Umlaufszeit des Monds beobachtet 
hat, wenn man der durch dieſe Beobachtungen beſtimmten 
Ungleichförmigkeit dieſer Bewegung Rechnung trägt Dem⸗ 
nach wird man über die Parallaxe des Mondes ähnliche Uns 
terſuchungen anſtellen konnen, wie in $. 47. über die Son⸗ 
nenparallaxe, welche wenigftens zeigen, daß der Mond der 
Erde viel naͤher ſeyn muß, als die Sonne. Aber ohne 
das Gefeß der Mondsbewegungen zu kennen, wird man auf 
dieſem Weg die Mondsparallaxe nur durch Vervielfältigung 
der Beobachtungen mit einiger Genauigkeit beſtimmen koͤn⸗ 
nen. 

Die Mechode des 48. §. welche zwey Beobachter an 
ſehr von einander entfernten Orten der Erde, die genau oder 
nahe unter einerley Meridian liegen, erfordert, iſt genauer, 
De la Lande und de la Caille haben dergleichen Beobach⸗ 
tungen, erſterer in Berlin, letzterer auf dem Vorgebürg 
der guten Hoffnung angeſtellt, welchen zufolge die mittlere 
Mondsparallaxe unter dem Aequator 57 5“ iſt ). Nach 
den neueſten Unterſuchungen von Prof. Bürg ““) iſt die 

*) Astronomie par la Lande. n. 1701. Edit. 


3 
) Man fehe in den oben S. 64. angeführten aſtr. Tafeln feuille k. 
pag. 8. und feuille m pag. 1. Hach. 
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mittlere Horizontalparallaxe des Monds unter dem Aequa⸗ 

tor = 57 1 folglich fein mittlerer Abſtand von der Erde 

= 60,2965 Halbmeſſern des Erdaͤquators, und der Kalbe 

meſſer des Monds erſcheint, wenn er am Horizont ſteht, 

und die obige Parallaxe hat, unter einem Winkel von 15 
u 

Da ſowohl die Horizontalparallaxe als der ſcheinbare 
Halbmeſſer des Monds umgekehrt dem Abſtand des Monds 
von der Erde proportional find (H. 49. n. 1. und 5. ); fo 
iſt die Horizontalparallaxe des Monds ſeinem ſcheinbaren 
Halbmeſſer proportional, wenn er am Horizont ſteht, wel⸗ 
cher aus dem in einer gegebenen Hoͤhe beobachteten Halbmeſ⸗ 
ſer nach H. 49. n. 4. kann gefunden werden, und dieſes 
Mittels könnte man ſich bedienen, um die Horizontalpa⸗ 
rallaxe des Monds, welche er bey einer gewißen Beobach⸗ 
tung hatte, und daraus ferner ſeine Hoͤhenparallaxe nach 
$ 49. n. a. zu berechnen. 

Weil, wie man in der Folge ſehen wird, die Erde et⸗ 
was von der Kugelgeſtalt abweicht; ſo iſt die Horizontal⸗ 
paralaxe des Monds bey gleichen Abſtaͤnden von der Erde 
nicht uͤberall gleich groß, und man muß daher bey ſchaͤrfe⸗ 
ren Rechnungen darauf Ruͤckſicht nehmen. 


F. 64. Die gröfte Mittagshoͤhe des Monds wird 
man zuweilen um mehr als 5 Grade groͤßer, zuweilen um 
eben ſo viel kleiner finden, als die groͤſte Mittagshoͤhe der 
Sonne; folglich fällt die Bahn des Mondes nicht mit der 
Ekliptik zuſammen, wie es den erſten groͤberen Beobachtun⸗ 
gen zufolge (§. 62.) den Anſchein hatte. Beobachtet man 
ferner die gerade Aufſteigung und Abweichung des Monds 
in verſchiedenen Punkten ſeiner Bahn, und ſucht daraus 
nach g. 36. n. 1, 2. und 3, feine Laͤnge und Breite; ſo 
wird man finden, daß er bald eine noͤrdliche, bald eine ſüͤd⸗ 
liche Breite hat, und daß die Punkte, in welchen ſeine 
Bahn die Ekliptik ſchneidet, um 190° unter ſich, und 90° 
von denjenigen Punkten entfernt find, wo er feine gröfte 
nördliche und ſuͤdliche Breite hat. Seine Bahn koͤnnte 
alſo wohl ein groͤſter Kreis ſeyn, welcher die Ekliptik un⸗ 
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ter einem Winkel ſchneidet, der durch die gröfte Breite des 
Monds gemeſſen wird. Die Lage der Mondsbahn gegen 
die Ekliptik wuͤrde alſo durch zwey Oerter des Monds ge— 
geben ſeyn, wenn ſie nur nicht gerade einander gegenuͤber 
liegen. Man wird die Punkte haben, in welchen die 
Mondsbahn die Ekliptik ſchneidet und den Winkel finden, 
welchen dieſe zwey Ebenen miteinander machen. Hieraus 
wird man die Breite des Monds herleiten koͤnnen, welche 
den aus andern Beobachtungen der geraden Aufſteigung und 
Abweichung des Monds abgeleiteten Laͤngen entſprechen, 
und den aus den letztern allein gefolgerten Breiten gleich 
ſeyn muͤſſen, wenn die ſcheinbare Bahn des Monds wirk: 
lich ein groͤſter Kreis iſt. Ueberhaupt wird durch daſſelbe 
Verfahren die Lage der Mondsbahun gegen die Ekliptik bes 
ſtimmt, und die Hypotheſe, daß ſie ein groͤſter Kreis ſey, 
geprüft werden konnen, deſſen man ſich oben (§. 30, bis 
34.) bey der Beſtimmung der Lage der Ekliptik gegen den 
Aequator bedient hat, wenn man Breite ſtatt Abweichung, 
und Unterſchied der Länge ſtatt Unterſchied der geraden Auf: 


ſteigungen ſetzt. 


$. 65. Die zwey Punkte, in welchen die Bahn des 
Monds die Ekliptik durchſchneidet, heißen die Knoten (no- 
di), und zwar derjenige, in welchem er ſich gegen dem Nordpol 
der Ekliptik erhebt, der aufſteigende Knoten (nodus ascen- 
dens), der andere der niederſteigende Knoten (nodus 
descendens). Jenen bezeichnet man mit H, dieſen mit 
, und die fie verbindende gerade Linie nennt man die 
Knotenlinie. Dieſe Punkte find aber nicht feſt am Him⸗ 
mel, wie man leicht ohne genaue aſtronomiſche Beobachtun⸗ 
gen findet, wenn man auf diejenige in der Naͤhe der Eklip⸗ 
tik ſtehende Sterne, z. B. auf den Regulus (x leonis), 
Achtung giebt, welchen der Mond bey feiner Bewegung be: 
gegnet. Nach vier bis fünf Jahren wird man den Mond 
in einem Abſtand von 5° neben denjenigen Sternen voruͤ⸗ 
ber gehen ſehen, welche er vorher bedeckte, oder mit welchen 
er ſehr nahe zuſammen kam, und er wird nun andern in 
der Naͤhe der Ekliptik ſtehenden Sternen none deren 

N nge 


\ 
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Länge um 80 bis 90 Grade kleiner iſt. Die Mondsknoten 
bewegen ſich alſo nach einer den eigenen Bewegungen der 
Sonne oder des Monds entgegengeſetzten Richtung, oder 
von Morgen gegen Abend. Beſtimmt man die Lage der 
Kuoten nach dem vorhergehenden H. zu verſchiedenen Zeiten 
genauer; ſo findet man, daß ihre Bewegung nicht gleich⸗ 
foͤrmig, und periodiſchen Veraͤnderungen unterworfen iſt. 
Durch die Vergleichung weit von einander entfernter Beob⸗ 
achtungen erhaͤlt man dieſe Bewegung nicht allein genauer, 
ſondern es heben ſich auch die periodiſchen Ungleichheiten 
derſelben zum Theil gegeneinander auf. Auf dieſem Weg 
hat man gefunden, daß die mittlere Bewegung der Monds⸗ 
knoten, welche bald größer, bald kleiner iſt als die wahre, 
aber von Zeit zu Zeit wieder mit der letzteren zuſammen⸗ 
trifft, in einem gemeinen Jahr von 365 Tagen 19“ 107 
43ù6 in Beziehung auf die Aequinoktialpunkte, mithin 
(F. 37.) 19° 20 33,46 in Beziehung auf die Fixſterne bes 
traͤgt. Demnach iſt die tropiſche Umlaufszeit der Monds⸗ 
knoten = 6798 T. 4 St. 14 M. 50 Sek. und die ſideri⸗ 
ſche = 6793 T. 6 St. 81 M. 39 S. Am erſten Januar 
1801 um Mitternacht nach dem Pariſer Meridian war die 
mittlere Laͤnge des aufſteigenden Mondsknotens = 0 3. 13° 
54“ 21,2. | 
Auch die Neigung der Mondsbahn gegen die Ekliptik 

iſt veraͤnderlich. Im Mittel beträgt fie 5° 8 47 

Da die Neigung der Mondsbahn veraͤnderlich iſt; ſo 
wird man ſie durch die Beobachtung der groͤſten Breite des 
Monds genauer finden, als wenn man nach F. 64. zwey 
Derter des Monds zum Grund legt, welches eine unver⸗ 
aͤnderliche Neigung erfordert. Die Laͤnge des Knotens kann 
man auch dadurch finden, daß man mehrere Laͤngen und 
Breiten des Monds durch die Beobachtung ſeiner geraden 
Aufſteigung und Abweichung zu derjenigen Zeit beſtimmt, 
da er ſich in der Naͤhe eines ſeiner Knoten befindet. Der 
Mond wird nemlich durch feinen aufſteigenden Knoten ges 
gangen ſeyn, wenn ſeine ſuͤdliche Breite in eine nördliche 
uͤbergieng, und man wird aus der taͤglichen Veranderung 
feiner Länge und Breite durch Interpolation die Länge fir 
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den, bey welcher feine Breite = o war, welche der Ränge 
des aufſteigenden Knotens gleich ſeyn wird. Eben ſo wird 
man verfahren, wenn ſich der Mond in der Naͤhe ſeines 
niederfteigenden Knotens befindet. 


$. 66. So wohl die Ungleichheit der Bewegung der 
Kuoten des Monds, als die Veränderung der Neigung feis 
ner Bahn hängen gröftentheils von der Lage der Sonne 
gegen die Knoten ab. Denn die Ungleichheit der Bewe⸗ 
gung der Mondsknoten verſchwindet, wenn der Ort der 
Sonne in einen der zwey Knoten fällt, oder 90° davon 
entfernt iſt. Uebertrifft die Länge der Sonne die des auf: 
ſtei enden Knotens um 45°, fo iſt die wahre Länge des 
letztern um 1° 30 26 größer, als die mittlere, und zus 
gleich die Ungleichheit am groͤſten. Sie nimmt jetzt ab, 
verſchwindet bey 90° Abftand der Sonne vom aufſteigenden 
Knoten, wird fodenn ſubtraktiv, und am groͤſten, wenn 
die Länge der Sonne die des auffteigenden Knotens um 
135° übertrifft, worauf fie bey 180˙＋Abſtand der Sonne 
vom aufſteigenden Knoten, alſo wenn fie ſich im niederſtei⸗ 
genden Knoten befindet, verſchwindet. Von da an kom⸗ 
men die Erſcheinungen in derſelben Ordnung wieder. Die 
Beobachtungen zeigen, daß dieſe Ungleichheit dem Sinus 
des doppelten Ueberſchußes der Laͤnge der Sonne uͤber die 
des aufſteigenden Knotens proportional iſt. 
n Die Veränderung der Neigung iſt dem Coſtnus eben 
dieſes doppelten Abſtands der Sonne vom aufſteigenden 
Knoten proportional, und ſteigt bis auf 8 47. Befindet 
ſich die Sonne in einem der Kuoten; ſo iſt die Neigung 
= 517 34”, und wenn fie 90° von den Knoten abſteht; 
fo beträgt fie nur noch 5°. Sie wird der mittlern Neigung 
gleich, wenn die Sonne 45° von einem der Knoten ent⸗ 
fernt iſt. 4 
Man muß übrigens dieſe Darftellung der Bewegun⸗ 
gen des Monde in der Breite blos als eine geometriſche Hy⸗ 
potheſe betrachten, welcher man ſich bey ihrer Berechnung 
bedienen kann. Man kann auch eben ſo gut die Breite des 
Monds ſuchen, welche er bey der mittleren Neigung ſeiner 
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Bahn und der mittleren Länge feines Knotens haben wuͤr⸗ 
de, und hernach berechnen, um wie viel dieſe wegen der 
Ungleichheit der Bewegung der Knoten und der Veraͤnde⸗ 
rung der Neigung vermehrt oder vermindert werden muͤße, 
um die wahre Breite zu erhalten. 


§. 67. Kennt man die Lage der Mondsbahn ger 
gen die Ekliptik; fo kann man aus der beobachteten Laͤnge 
des Monds feinen Ort in der veraͤnderlichen Ebene feiner 
Bahn finden. Sey nemlich “(Fig. 21.) ein Bogen der 
Ekliptik, “ der Punkt der Fruͤhlingsnachtgleiche, V der 
Ort des aufſteigenden Knotens, und NL die Bahn des 
Monds, J ſeine Laͤnge, IL feine Breite; ſo kennt man in 
dem bey! rechtwinklichten ſphaͤriſchen Dreyeck NIL den Bo— 
gen Ni = dem Ueberſchuß der Laͤnge des Monds uͤber die 
Lange des aufſteigenden Knotens, und die Neigung LM. 
der Mondsbahn, woraus man den Bogen M. berechnen 
kann. Addirt man zu NZ die Laͤnge V des aufſteigenden 
Knotens; fo hat man die ſogenannte Lange des Monds in 
feiner Bahn. In eben dieſem Dreyeck kann man aus M. 
und dem Winkel N die Breite LI finden, welche mit der 
beobachteten uͤbereinſtimmen muß, wenn die Lage der Bahn 
richtig beſtimmt iſt. 
Es verhält ſich Tg. NL: Tg. MI = Sin. tot.: Cos. LV: 
f a Sie = 3 Sin. Ni g= Ig. LMI: Tang. LI. 
e zur Abkürzung NL = A. NA I., und die Nei⸗ 


gung ZN! =i; fo ift für den Halbmeſſer 1 
u 
— 
. 2 Sin. 2 . Tg. # 
. 
I X 
Te. u 
ab DE Cos. : 


2 Sin. 45° Tang. 1. 
„( 

Cos. 1 + Tg. 73 

2 Sin. 3 4 Sin. 47 Cos. # 


Cos. i Cos. pr + Sin, 1 


alſo Tg. (170 


H 
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BE R 
2 Sin. &i Sin 24 
1 ＋ Cos. i- (1 Cos. i) Cos. 24. 


IE. Z Sin. 2 — 


5 1 — 78.2 7 Cos. 217 
woraus man durch Aufldfung in eine Reihe erhält 
. Ri a 
Te. I 15 5 Tg. 4 i Tg. Z 2 
. 8 7 3 . 1 2 0 8 
a ea Rehm Für, 


und eben fo findet ſich 
Te. Sin. 21 


Tang. (270 2 eg re 
1 ＋ Tg. 2 Cos. 24 
we ——4 s 
Tg. S 7g. Ig. 
1 ı 2 1 — 
=, Slu. 2 2-4 Sin. 47 Sin. 47 T Sin. 17 Sin. 67. Ke. 


Dieſe Ausdruͤcke geben den Unterſchied zwiſchen der Laͤnge 
in der Bahn und der Laͤnge in der Ekliptik, welchen man die 
Reduktion auf die Ekliptik nennt. 

Iſt die Laͤnge in der Bahn gegeben; fo findet man das ſo⸗ 
genannte Argument der Breite (argumentum latitudinis) 


Ir 3 = Länge in der Bahn — Länge des aufft. Knotens, und 


hieraus 
Sin Z2= Sin. 7 Sin, ö 

F. 68. Die Bewegung des Monds in feiner Bahn 
iſt ſehr ungleichfoͤrmig, und der jaͤhrlichen Bewegung der 
Sonne in ſo fern aͤhnlich, als ſeine groͤſte und kleinſte Win⸗ 
kelgeſchwindigkeit in diejenigen Punkte feiner Bahn fällt, 
wo ſein ſcheinbarer Halbmeſſer am groͤſten und kleinſten, 
mithin ſein Abſtand von der Erde am kleinſten und groͤſten 
iſt. Man nennt dieſe Punkte, wie bey der Sonne, die 
Erdnaͤhe und Erdferne des Monds, und die fie verbin⸗ 
dende gerade Linie die Apſidenlinie. Von der Erdnaͤhe an 
nimmt ſeine Winkelgeſchwindigkeit, und ſein ſcheinbarer 
Halbmeſſer bis zu der Erdferne ab, und von da an bis zu 
der Erdnaͤhe eben ſo wieder zu, wie ſie vorher abgenom— 
men hatten. Mithin wird feine Bahn durch die Apfidenlis 
nie in zwey gleiche und aͤhnliche Theile getheilt, ſo daß 
dieſe ungleichförmige Bewegung des Monds auf aͤhnliche 
Art, wie die der Sonne im Allgemeinen durch eine excen⸗ 
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triſche Krelsbewegung dargeſtellt werden kann (H. 40.) 
Wiederholt man nach einiger Zeit die Beobachtungen uber 
die gröfte und kleinſte Winkelgeſchwindigkeit des Monds; fo 
wird man finden, daß die Punkte ſeiner Erdnaͤhe und Erd⸗ 
ferne nach eben der Richtung in feiner Bahn fortgerückt 
find, nach welcher feine Bewegung geſchieht. Die Apfi⸗ 
denlinie des Monds hat alſo eine eigene vorwarts gehende 
Bewegung, welche in einem gemeinen Jahr von 365 Ta⸗ 
gen 40 39 45',79 in Beziehung auf die Aequinoktialpunk⸗ 
te, und 40° 38 53,69 in Beziehung auf die Firſterne ber 
trägt. Hienach iſt die tropiſche Umlaufszeit der Apfidens 
linie des Monds = 3231 T. 11 St. 4 M. 7,3 S. und 
die ſideriſche = 3232 T. 13 St. 37 M. 14,6 S. Am er⸗ 
fen Januar 1801 um Mitternacht war die Länge der Erd⸗ 
nähe des Monds in feiner Bahn = 8 3. 26° 6 40%. 


$. 69. Der Mond zeigt aber in feinen Bewegungen 
noch andere Ungleichheiten, welche nicht von feiner Lage ger 
gen die Apfidenlinie abhaͤngen, ſondern offenbare Bezie- 
hungen auf die Lage der Sonne haben. Die betraͤchtlichſte 
iſt diejenige, welche die Evektion (Evectio) heißt, und 
zuerſt bemerkt worden iſt. Sie kann ſich auf 1° 20295 
belaufen, iſt dem Sinus des Ueberſchußes des doppelten 
Abſtands des Monds von der Sonne über den Abſtand des 
Monds von ſeiner Erdnaͤhe proportional, und additiv oder 
ſubtraktiv, je nachdem dieſer Sinus poſitiv oder negativ iſt. 
In den Syzuygien hängt alſo dieſe Ungleichheit von dem Ab⸗ 
ſtand des Monds von feiner Erdnaͤhe allein ab, und vermengt 
ſich mit der F. 68. bemerkten Ungleichheit feiner Bewegung. 
Mithin wird die letztere Ungleichheit, wenn man nur die Be⸗ 
obachtungen der Neu⸗ und Vollmonde bey ihrer Beſtim⸗ 
mung gebraucht, um die Evektion zu klein gefunden. 

Ferner beobachtet man eine Ungleichheit in der Monds⸗ 
bewegung, welche in den Syzygien und Quadraturen ber⸗ 
ſchwindet, und ihren aröften Werth von 35 41½ erhält, 
wenn der Mond 45° von einem dieſer Punkte abſteht, oder 
ſich in den Oktanten befindet, woraus man geſchloſſen hat, 
daß ſie dem Sinus des doppelten Abſtands des Monds 
von der Sonne proportional ſey. Dieſe Ungleichheit, wel⸗ 
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che die Variation (Variatio) heißt, hat mit dem Sinus, 
von welchem ſie abhaͤngt, einerley Zeichen, und konnte, da 
ſie in den Syzygien verſchwindet, durch die Beobachtungen 
der Men und Vollmonde nicht entdekt werden. 

Endlich beſchleunigt ſich die Bewegung des Monds, 
wenn die der Sonne ſich verzoͤgert, und umgekehrt, woraus 
eine unter dem Namen der jahr lichen Gleichung (Aequa- 
tio annua) bekannte Ungleichheit entſteht, welche mit der 
jahrlichen Ungleichheit der Bewegung der Sonne genau ei⸗ 
nerley Geſetz befolgt, und das entgegengeſetzte Zeichen von 
jener hat. Ihr groͤſter Werth beträgt 1178. 

Man ſieht leicht ein, daß eine lange Reihe von Beobr 
achtungen dazu erfordert wurde, alle dieſe Ungleichheiten der 
Mondsbewegungen zu entdecken, fie von einander abzuſon⸗ 
dern, und das Geſetz zu beſtimmen, nach welchem ſich jede 
derſelben richtet. Genauere Beobachtungen zeigen noch eine 
Menge Heiner Ungleichheiten, deren Geſetz man allein durch 
die Theorie der Bewegungen der Himmelskoͤrper ausfi dig 
machen konnte, von welcher in der ſogenannten phyſiſchen 
Aſtronomie die Rede ſey wird. 


F. 70. Die Vergleichung der neueren Beobachtungen 
mit den alten beweißt eine Beſchleunigung in der mittleren 
Bewegung des Monds, welche mit der Zeit betraͤchtlich 
werden wird. Die wegen dieſer Beſchleunigung erforder⸗ 
liche Verbeſſerung der mittleren Laͤnge des Monds nennt 
man, weil ſie erſt nach Jahrhunderten merklich wird, die 
Seculargleichung des Monds, welche den Beobachtun⸗ 


gen zufolge nahe dem Quadrat der Zeit proportional waͤchst. 


La Place aber hat gezeigt, daß auch dieſe Ungleichheit perio⸗ 
diſch, mithin die mittlere Bewegung des Monds conſtant 
iſt. Aehnlichen Seculargleichungen ſind die mittleren Be⸗ 
wegungen der Knoten und der Apſidenlinie unterworfen, 
deren Bewegungen ſich verzoͤgern, indem die des Monds 
ſich beſchleunigt. Wenn i die Anzahl der von 1700 an vers 
floßenen Jahrhunderte bezeichnet; ſo iſt die Seculargleichung 
für die mittlere Laͤnge des Monds = + 10,18 621268 12 
+ 0,0185384408 is, welcher Ausdruck zwar nur eine 


103 


Naͤherung, aber für 2000 Jahre vor und nach 1700 hin⸗ 
reichend genau iſt. Die Seculargleichungen der mittleren 
Länge des Monds, feiner Erdnaͤhe und ſeines Knotens vers 
halten ſich wie die Zahlen 1; 3, 00052; 0,735452, und 
alſo ſind die zwey letztern durch die erſte gegeben. 

Am erſten Januar 1801 um Mitternacht war nach den S. 
4. angeführten aſtronomiſchen Tafeln die mittlere Laͤnge des 
Monds in feiner Bahn = 3 3. 219367305, zu welcher man 
die Seculargleichung 10% 2 addiren muß. Zu der F. 65. ange⸗ 
gebenen Laͤnge des aufſteigenden Knotens muß man, weil ſeine 
retrograde Bewegung ſich verzögert, 7,5 addiren, und von der 
H. 68. angegebenen Fänge der Erdnaͤhe 30% abziehen. 

Nach eben dieſen Tafeln war am 25. Jan. 1800 um 11 U. 
0 M. 22,4 S. Vormittags die mittlere Länge der Sonne der 
mittleren Laͤnge des Monds gleich, nemlich = 103.429,07 
und am 2. Dec. 1880 um 1 U. 7 M. 51,9 S. nach Mitternacht 
wird fo wohl die mittlere Lauge der Sonne als die des Monds 
28 3. 11% 14° 26,3 ſeyn. Die Zwiſchenzeit betragt, weil 20 
Schalttage in dieſe Periode fallen, 29530 Tage 14 St, 7 M. g 
29,5 ©. und iſt 1000 ſynodiſchen Monaten gleich. Mithin iſt 
der eigentliche mittlere ſynodiſche Monat = 20 T. 12 St. 44 M. 
2,8495 Sek. Bringt man aber die Seculargleichung, und zugleich 
noch eine andere, welche eine Periode von 185 Jahren hat, in Rech⸗ 
nung; ſo iſt die Laͤnge des Monds zur Zeit des erſteren der oben an⸗ 
gegebenen mittleren Neumonde um 11%, und zur Zeit des zwey⸗ 
ten um 26 %% 1 größer; folglich tritt der erſte dieſer Neumonde um 
23% 0g der zweyte um 51¼ 36 früher ein, die Periode wird um 
2833, und ein ſynodiſcher Monat um 0,0283 kürzer, deen 
mittlere Dauer alſo in dieſem Jahrhundert = 29 T. 12 St. 44 
M. 2,8212 Sek. iſt. 5 


F. 71. Der Mond erſcheint uns zwar als eine plats 
te Scheibe, aber die $, 00. angeführte Veränderungen ſei⸗ 
ner Lichtgeſtalten zeigen, daß ſeine Oberflaͤche nicht eben 
ſeyn kann. Dieſe Erſcheinungen beweiſen offenbar, daß 
der Mond kein ſelbſtleuchtender Körper iſt, ſondern fein 
Licht von der Sonne empfaͤngt. Waͤre feine uns zugekehr⸗ 
te Oberflaͤche eben; ſo müßte ſie auf einmal ganz von der 
Sonne beleuchtet werden, welches nur nach und nach ges 
ſchiehet. Die Sonne beleuchtet den ihr zugekehrten Theil 
des Monds, und wir ſehen dieſen beleuchteten Theil ganz, 
wenn er zugleich gegen die Erde gekehrt iſt, welches Statt 
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findet, wenn die Sonne 180° Grad von dem Mond abs 
ſteht. In den uͤbrigen Stellungen ſehen wir auch einen 
Theil der dunkeln Seite, und da die Lichtgraͤnze nicht als 
ein Kreisbogen, ſondern als ein an den Raͤndern des Monds 
ſtaͤrker als in der Mitte gekrümmter elliptiſcher Bogen, und 
nur in den Quadraturen als eine gerade Linie erſcheint; ſo 
muß feine uns zugekehrte Oberflache nahe kugelfoͤrmig ſeyn. 
Unter dieſer Vorausſetzung iſt die Lichtgraͤnze ein Kreis, 
deſſen Ebene auf der von der Sonne nach dem Mittelpunkt 
des Monds gezogenen geraden Linie ſenkrecht iſt, welcher 
dem auf der Erde befindlichen Beobachter nur zur Zeit des 
Vollmonds, wo die Geſichtslinie ebeufalls nahe auf der 
Ebene dieſes Kreiſes ſenkrecht ſteht, als ein Kreis, in den 
Quadraturen als eine gerade Linie, und in den uͤbrigen La⸗ 
gen des Monds als eine Ellipſe erſcheint. Es ſey E (Fig. 
22.) der Mittelpunkt der Erde, 1; 23 3; 4 die Bahn des 
Monds um die Erde, welche mit der Sonne & beynahe in 
einer Ebene liegt. Die Lichtgraͤnze aß iſt ein Kreis, deſſen 
Ebene auf der die Mittelpunkte der Sonne und des Monds 
verbindenden geraden Linie Se ſenkrecht iſt, und ein gröfter 
Kreis ca der Mondskugel, deſſen Ebene auf der von dem 
Mittelpunkt der Erde Eau den Mittelpunkt e des Monds 
gezogenen geraden Linie ſenkrecht ſteht, wird den gegen die 
Erde gekehrten Theil der Oberflache des Monde von dem 
ubrigen trennen. Befindet ſich der Mond in n. 1. auf der 
geraden Linie zwiſchen S und E; fo wird die Nachtſeite des 
Monds ganz gegen die Erde gekehrt ſeyn, und man wird 
vor der Sonne eine dunkle Scheibe erblicken, welches bey 
einer ſogenannten Sonnenfinſterniß Statt findet. Hat 
„aber der Mond zu dieſer Zeit eine noͤrdliche oder ſuͤdliche 
Breite, welche groͤßer iſt, als die Summe der ſcheinbaren 
Halbmeſſer der Sonne und des Monds; ſo wird der Mond 
oberhalb oder unterhalb der Sonne voruͤbergehen. Steht 
der Mond in en 2., wo die Linien Sr, Ke am Mittelpunkt 
e des Monds einen rechten Winkel miteinander machen; ſo 
fällt die Geſichtslinie Ke in die Ebene der Lichtgraͤnze aß, 
dieſe erſcheint alſo als ein Durchmeſſer des Monds, und man 
hat, wenn der Mond nach der Richtung 1; 23 3; 4 um die 
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Erde lauft, das erfte Viertel. Zu dieſer Zeit ift die Elon⸗ 
gation des Monds von der Sonne dem Winkel Ss gleich, 
welcher um den Winkel Ee kleiner iſt als ein rechter. Es 
verhält fi aber SE : Ve im Mittel wie 388,75 : 1 (f. 
30. und 63.), und daher iſt der Winkel ESe zur Zeit der 
Quadraturen = 8' 50%, und SEe= 80 51 9%. Mit⸗ 
hin hat der Mond noch um dieſen Bogen ſich von der Son⸗ 
ne weiter zu entfernen, wozu er beylaͤufig 17 2 Min. ge⸗ 
braucht, in welcher Zeit die Veraͤnderung ſeiner Lichtgeſtalt 
kaum merklich iſt. Folglich wird er bey 90° Elongation 
von der Sonne noch ſehr nahe halb erleuchtet erſcheinen. 
Eben fo verhaͤlt es ſich in dem Punkt n, 3., wo der Wins 
kel Les = 90° iſt, und das letzte Viertel eintritt. Steht 
der Mond in n. 3. mit der Erde und der Sonne in einer 
geraden Linie; ſo faͤllt der Schatten, welchen die Erde als 
ein dunkler Koͤrper wirft, auf den Mond, und verurſacht 
eine Mondsfinſterniß, wie hernach wird gezeigt werden. 
Iſt aber die Breite des Monds größer, als die Summe 
der Halbmeſſer des Monds und des Erdſchattens; fo geht 
der Mond unverfinſtert voruͤber, und man ſieht ſeine ganze 
gegen die Erde gekehrte Seite beleuchtet. Betraͤgt die 
Elongation des Monds von der Sonne weniger als 89° 
519, wie iu n. 5.5 fo iſt der gegen die Sonne gekehrte 
Theil ac feiner uns ſichtbaren Hälfte cad beleuchtet. Und 
da fo wohl aer als ce = 9s; fo iſt arc Hl = SEe+ 
ES?, wo in der hier betrachteten Lage der Winkel ESe < 
8'50', alfo nahe aer = der Elongation SEe des Monds von 
der Sonne iſt. Man ziehe af auf Ee ſenkrecht; fo verhält 
ſich der Abſtand der Lichtgraͤnze von dem Mittelpunkt des 
Monds zu feinem Halbmeſſer, wie af : ge, d. i. wie der 
Coſinus der Elongation des Monds von der Sonne zum 
Sinus totus. Steht endlich der Mond in n. 6., wo ſei⸗ 
ne Elongation von der Sonne mehr als 90° betraͤgt, ſo 
faͤlt die Lichtgraͤnze a zwiſchen den Mittelpunkt des Monds 
und feinen dunkeln Rand d, wie ſich auch aus obiger Regel 
ergiebt, weil jetzt der Coſinus der Elongation negativ wird, 
und man ſieht leicht daß zwiſchen n. 3. und 4. die Erſchei⸗ 
nungen der Lichtgeſtalten denen zwiſchen n. 2. und 3., ſo 
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wie die zwiſchen n. 4. und 1. denen zwiſchen n. 1. und 2. 
aͤhnlich ſind. 

Hienach kann man fuͤr jede gegebene Elongation des 
Monds ſeine Lichtgeſtalt verzeichnen, wenn man mit einem 
beliebigen Halbmeſſer einen Kreis odwe (Fig. 23.) beſchreibt, 
zwey Durchmeſſer wo, de deſſelben auf einander ſenkrecht 
zieht, von dem Punkt w an, den man als den weſtlichen 
Mondrand betrachtet, den Bogen wa der Elongation des 
Monds von der Sonne gleich nimmt, af auf wo ſenkrecht 
zieht, und um de als große Axe eine halbe Ellipſe durch 
den Punkt 7 beſchreibt, deren halbe kleine Axe der cf gleich 
iſt. Die Uebereinſtimmung der nach dieſer Regel beſtimm⸗ 
ten Lichigeſtalten des Monds mit den $. 60. angeführten 
Erſcheinungen zeigt, daß die uns zugekehrte Oberflaͤche des 
Monds nahe ſphaͤriſch iſt. f 


$. 72. Wegen der Neigung der Mondsbahn gegen die 
Ekliptik erfordert die genauere Beſtimmung der Mondsphaſen 
noch folgende Zetrachtungen. Die gerade Linie, welche die Mit⸗ 
telpunkte der Erde und des Monds miteinander verbindet, ift 
gegen die Ekliptik um einen Winkel geneigt, deſſen Maas die 
Breite des Monds iſt, und der Neigungswinkel der von dem 
Mittelpunkt des Monds an den Mittelpunkt der Sonne gezoge⸗ 
nen geraden Linie iſt der von der Sonne aus geſehenen Breite 
des Monds gleich, welcher uͤbrigens unbetraͤchtlich iſt, da ver⸗ 
möge des vorhergehenden $. der Halbmeſſer der Mondsbahn 
von der Sonne aus geſehen nur unter einem Winkel von etwa 
9 Min. erſcheint. Demnach kann letztere Linie als in der Eklip⸗ 
tik liegend angenommen werden, und alsdenn iſt, wenn J 
(Fig. 21.) die Laͤnge der Sonne, 71 die Länge des Monds, und 
II feine Breite ift, der Bogen SL eines groͤſten durch die Sons 
ne und den Mond gelegten Kreiſes der Abſtand des Monds von 
der Sonne. In dem ſphaͤriſchen Dreyeck SLL verhält ſich nun 

Sin. tot.: Cos. LI = Cos. S: Cos. SZ 
wodurch man mittelſt des Ueberſchußes S der in der Ekliptik 
gerechneten Laͤnge des Monds uͤber die der Sonne und der Monds⸗ 
breite den Bogen SL findet. Zu dieſem muß man noch den 
Winkel E&e (kig. 22.) hinzufuͤgen, welcher nahe 


Sin. Ee; . } 
558 2 
ee Sin. tot. iſt, weil 


Se: Ee = Sin. SEe : Sin. Zee 
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alfo nahe ZI = Fe Sin- 177 Sin, Ee 


Ee 
beynahe = SE Sin- Sin. SEe iſt. 


Man ſetze die Länge der Sonne = O, die Länge des Monds 
D, feine Breite S h, und SL S Ez; fo iſt 5 N 


Cos. E . Cos. (D O) Cos. b 
er Sin. tot. 
und die halbe kleine Axe der elliptiſchen Lichtgraͤnze verhält ſich 
zu ihrer halben großen Are oder dem Halbmeſſer des Monds 
0 (24 Ge e : Sin. tot. Wenn der Ue⸗ 
7 In. tot. 
berſchuß der Länge des Monds über die Länge der Sonne 


— 90° $ 8 WA: „ 5 ‘ 6 4 
270 itt; fo wird dieſes Verhaͤltniß dem von Sin. 850%: 


Sin. tot. gleich, und die kleine Are der Ellipſe erſcheint, wenn 
der Mond in ſeinem mittleren Abſtand von der Erde, mithin ſein 
ſcheinbarer Halbmeſſer = 45,33% iſt, unter einem Winkel von 
2,4, fo daß die Krümmung der Lichtgraͤnze kaum bemerkbar iſt. 

In den Spzygien verhaͤlt ſich die halbe kleine Are zur hal 
ben großen Axe wie Cos. 5 : Sin. tot., weil E = b wird. Das 
her erſcheint, wenn der Mond in ſeiner mittleren Diſtanz von 
der Erde, und feine Breite = 5 1772, alſo am gröften iſt, die 
erſtere unter einem Winkel von 13297, welcher um 4 Sekun⸗ 
den kleiner iſt, als der ſcheinbare Halbmeſſer des Monds, und 
es wird, je nachdem die Mondsbreite nördlich oder fuͤdlich iſt, 
ſelbſt im Neumond ein kleiner Theil ſeiner beleuchteten Haͤlfte, 
deſſen Breite höchſtens 4 Sekunden beträgt, an dem ſuͤdlichen 
oder noͤrdlichen Rande auf die der Erde zugekehrte Seite fallen, 
aber dieſe ſehr ſchmale ſichelförmige Geſtalt nicht wohl bemerk⸗ 
bar ſeyn. Im Voumond hingegen wird ein kleiner Theil des 
nördlichen oder ſuͤdlichen Randes dunkel ſeyn, je nachdem die 
Breite des Monds ſuͤdlich oder ndrdlich iſt. Wenn nemlich (Fig. 
24.) SE, die Ekliptik, die Erde in E, und der Mond in L 
iſt; fo iſt der auf LE ſenkrechte Kreis cd der Mondskugel um 
den Winkel L gegen die Ekliptik geneigt, welcher die Breite 
LE des Monds zu einem rechten Winkel ergaͤnzt, und weil 
die von L. nach der Sonne gezogene 8“ nahe mit der Ebene 
der Ekliptik parallel iſt; fo ſteht die Ebene der Lichtgraͤnze ab 
auf der Ekliptit ſenkrecht. Man ziehe f auf LE ſenkrecht; fo 
iſt „7 die halbe kleine Are der Lichtgraͤnze, und wenn ſich die 
Sonne auf der Seite &“ befindet, ein kleiner Theil des ſuͤdlichen 
Randes dunkel, hingegen erleuchtet, wenn fie auf der Seite S“ 
las Umgekehrt verhält es ſich bey einer ſuͤdlichen Breite des 

onds. 


\ 
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um endlich noch die Lage der elliptifchen Graͤnze der Be⸗ 
leuchtung gegen den durch den Mittelpunkt des Monds gelegten 
Breitenkreis zu beſtimmen, ſey olwk (Fig. 25.) der kreisförmige 
Umfang des Monds, deſſen Ebene folglich auf der von dem 
Mittelpunkt der Erde an den des Monds gezogenen geraden Li⸗ 
nie ſenkrecht ſteht, und um das Complement der Mondsbreite 
gegen die Ebene der Ekliptik geneigt iſt. Der durch den Mittel⸗ 
punkt c des Monds gelegte Breſtenkreis ſey N, welcher dem 
Beobachter als eine gerade Linie erſcheint, und dfef ſey die 
Lichtgraͤnze, dfe ihre ſichtbare, dfe ihre unſichtbare Hälfte. 
Da ſo wohl die Ebene der letztern, als die des Breitenkreiſes 
auf der Ebene der Ekliptik ſenkrecht ſind; ſo ſteht ihre gemein⸗ 
ſchaftliche Durchſchnittslinie ab, welche hier ſcheinbar mit dem 
Breitenkreis zuſammenfaͤllt, auf der Ebene der Ekliptik ſenkrecht 
(XL, 19.) . Da ferner ge von dem Mittelpunkt der Erde an den 
des Monds gezogene gerade Linie auf der Ebene olwk ſenkrecht 
iſt; fo ſteht der Breitenkreis 4e ebenfalls auf dieſer Ebene ſenk⸗ 
recht (XI, 18.). Mithin iſt das ſphaͤriſche Dreyeck adl, deſſen 
Seiten la und ad bey der in der Figur vorausgeſetzten noͤrdli⸗ 
chen Mondsbreite in die von der Erde abgekehrte Haͤlfte des 
Monds fallen, bey V rechtwinklicht, feine Seite la iſt der Breite 
des Monds, und der Winkel Ida oder fdw Ift dem Winkel an 
dem Mittelpunkt des Monds gleich, unter welchem die von der 
Erde an den Mond gezogene gerade Linie die Verlaͤngerung der 
geraden Linie ſchneidet, welche die Mittelpunkte der Sonne und 
des Monds miteinander verbindet, alſo = 


2468» 50, ID), Endlich ergaͤnzt der Winkel Zad den Winkel 


ö „ Sin. (0 -O) 
5 0 +50) — Sin- tot. zu einem rechten. Man wird 
alſo den Bogen 4 mittelſt einer der zwey Proportionen erhalten 
Sin. tot.: Cotg. /da = Tg. al: Sin. al s 
Sin. tot.: Tg. dal = Sin. al: Tg. al. 


. > Sin. al Tg. dat 
Nach der letztern iſt Tg. 4. r 


W Cotg. 6) -&-(8'50°,6) 


Sin, tot. 


Sin. ö Cotg. () - ©) 
nahe vr Sin. tot. 


Demnach iſt in den Quadraturen die Chorde der Lichtgraͤnze 
auf der Ebene der Ekliptik ſenkrecht, in den Oktanten ift ihr 
Winkel mit dem durch den Mond gehenden Breitenkreis nahe 
der Mondsbreite gleich, und zwey Tage vor oder nach dem New 
mond kann er bis auf 12 Grade ſich belaufen. In der Naͤhe 
des Vollmonds ift ohue wirkliche Meſſungen die Lage der Chorde 


Sin. () -O) 


Sin. tot. 
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der Lichtgraͤnze nicht bemerkbar. Folglich ſteht wenigftend als⸗ 
denn, wo man den Mond theils bequem beobachten, theils oh— 
ne wirkliche Meſſungen die Abweichung ſeiner Lichtgeſtalt von 
einem Kreis bemerken kann, jene Chorde nahe auf der Ekliptik 
ſenkrecht, uͤbereinſtimmend mit den F. 60, angeführten Erfah: 
rungen. 

Wollte man noch darauf Ruͤckſicht nehmen, daß der Beob⸗ 
achter nicht in den Mittelpunkt der Erde, ſondern auf ihrer 
Oberflaͤche ſich befindet; fo müßte man ſtatt der vom Mittel: 
punkt der Erde aus geſehenen Länge und Breite des Monds 
ſeine ſcheinbare von dem Beobachtungsort geſehene Laͤnge und 
Breite ſetzen. Aber dieſe von der Mondsparallaxe herruͤhrenden 
Unterſchiede werden nicht ſehr merklich ſeyn. 


§. 73. Ja dem Dreyeck Ese (Fig. 22.), an deſſen 
Spitzen ſich die Erde, die Sonne und der Mond befinden, 
iſt, wenn der Mond halb erleuchtet erſcheint, der Winkel 
e an dem Mond ein rechter. Hierauf gruͤndet ſich Ari⸗ 
ſtarchs Methode, das Verhaͤltniß der Abſtaͤnde der Sonne 
und des Monds von der Erde zu finden. Man beobachtet 
in dem Augenblick, da die Lichtgraͤnze gerade erſcheint, den 
ſcheinbaren Abſtand des Monds von der Sonne, oder den 
Winkel SEe (n. 2.). Alsdenn iſt der Winkel e an dem 
Mond ein rechter, und da auch der Winkel Z gegeben iſt; 
fo iſt das Verhaͤltniß von SE: Ke gegeben, welches dem 
Verhaͤltniß des Sinus totus zu dem Coſinus des beobach⸗ 
teten Winkels ke, oder der Sekaute eben dieſes Winkels 
zum Sinus totus gleich iſt. Dieſe ſehr einfache Methode 
iſt zwar wegen der Schwierigkeit, den Augenblick genau an⸗ 
zugeben, da die Lichtgraͤnze als eine gerade Linie erſcheint, 
wenig genau, aber man verdankt ihr die erſte richtigere Be⸗ 
griffe von der ſehr großen Entfernung der Sonne von der 
Erde. Man findet nemlich immer den Winkel an der 
Erde in dem Augenblick, da der Mond halb erleuchtet er⸗ 
ſcheint, nahe einem rechten gleich. Nach der Angabe eini⸗ 
ger älteren Aſtronomen iſt er — 89° 30“, oder 899 45; 
folglich waͤre nach der erſteren der Abſtand der Sonne von 
der Erde 114, 59, nach der zweyten 229,18 mal größer, 
als der Abſtand des Monds von der Erde. Dieſe Winkel 
ſind aber noch betraͤchtlich zu klein, weil in den mittle⸗ 
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ren Abftänden der Winkel an der Erde 89 51 9”,4 ft 
($ 21.) a 


F. 74. Von dem Mond aus geſehen muß die Erde 
Veränderungen in ihren Lichtgeſtalten zeigen, welche denje⸗ 
nigen ganz aͤhnlich find, die wir an dem Mond bemerken. 
Zur Zeit des Neumonds (Fig. 22. n. I.) iſt die ganze er⸗ 
leuchtete Hälfte ADB der Erde gegen der Nachtſeite des 
Monde gekehrt, und umgekehrt verhaͤlt es ſich zur Zeit des 
Vollmonds n. 3, wo die Nachtſeite der Erde gegen die ber 
leuchtete Haͤlfte des Monds gekehrt iſt. Zwiſchen dem 
Neumond und dem erſten Viertel in n. 8. fällt, 
wenn man DC auf Ze ſenkrecht zieht, der Bogen AC der 
Nachſeite der Erde in die dem Mond zugekehrte Hälfte 
D ihrer Oberflaͤche, welcher den Winkel 44C oder den 
ihm gleichen SKe mißt. Man ziehe AF auf Kr ſenkrecht; 
fo iſt A die halbe kleine Axe der elliptiſchen Lichtgraͤnze 
der Erde, und da A6, Se, mithin auch AB und ab beynahe 
einander parallel find (§. 71.); fo iſt das Axenverhaͤltniß 
der Lichtgraͤnze des Monds und der Erde nahe daſſelbe. 
Aber von dem Mond iſt ein eben fo großer Theil au dun⸗ 
kel, als der beleuchtete ID der Erde beträgt. Die gleich 
zeitigen Lichtgeſtalten des Monds und der Erde find alfo 
einander gerade entgegengefeßt, und wenn der Mond zu— 
nimmt; fo nimmt vom Mond aus geſehen die Lichtgeſtalt 
der Erde ab, und umgekehrt. So wie nun der Mond 
unſere Naͤchte beleuchtet, eben ſo beleuchtet die Erde die 
Nachtſeite des Monds, und zwar zur Zeit des Neumonds 
am ſtaͤrkſten, welches wir aber wegen der Sonne nicht be⸗ 
merken koͤnnen. Von da an nimmt zwar die Beleuchtung 
des Monds durch die Erde ab, aber der Mond entfernt 
ſich von der Sonne, das ſchwache Licht auf der Nachtſeite 
des Monds wird nach Untergang der Sonne ſichtbar, und 
gegen dem dritten Tag nach dem Neumond am merklichſten. 
In der Mitte des Mai nimmt der Mond, wenn drey Ta⸗ 
ge von Neumond an verfloßen ſind, nahe denſelben Weg 
am Himmel, welchen die Sonne im Sommerſolſtitium 
nimmt (F. 62.), und wenn er zugleich 90° von feinem 
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aufſteigenden Knoten entfernt ift, alſo feine gröfte nördliche 
Breite hat; fo wird bey feinem hohen Stand am Himmel 
das aſchenfarbichte Licht des Monds uns am lebhafteſten er: 
ſcheinen. In den Quadraturen verſchwindet es beynahe gänz: 
lich, theils weil jetzt die Erde vom Mond aus geſehen nur 
halb erleuchtet erſcheint, und daher den Mond ſchwaͤcher 
beleuchtet, theils weil die von der Sonne beleuchtete Hälfte 
des Monds den Eindruck jenes ſchwachen Lichts vermindert. 
Von dem lebhaften Eindruck des von der Sonne beleuch⸗ 
teien Theils auf unſer Aug kommt es auch her, daß uns 
dieſer Theil des Monds zu einer größeren Kugel zu gehdͤ⸗ 
ren ſcheint, als der übrige, welcher nur das von der Erde 
zuruͤckgeworfene Licht uns zuſendet. 


§. 75. Zur Zeit einer Sonnenfinſterniß ſieht man 
eine ſchwarze Scheibe von nahe gleicher ſcheinbarer Groͤße 
mit der Sonne vor der letztern von Abend gegen Morgen 
mit einer Geſchwindigkeit ſich voruͤber bewegen, welche dem 
Ueberſchuß der ſcheinbaren Geſchwindigkeit des Mouds 
uͤber die der Sonne gleich iſt. Dieſe Erſcheinung ereignet 
ſich nur zur Zeit des Neumonds, und wenn zugleich die 
Sonne nahe bey einem der Mondsknoten ſteht, mithin die 
Mondsbreite klein iſt. Man findet ferner, daß der Ort 
des Mittelpunkts dieſer ſchwarzen Scheibe mit dem Ort 
des Mittelpunkts des Monds uͤbereinſtimmt, den man für 
den Augenblick der Beobachtung berechnet hat. Folglich 
iſt es der Mond, welcher uns die Sonne oder einen Theil 
von ihr zu bedecken ſcheint, und die Sonne wird nicht wirk⸗ 
lich verfinſtert. Wenn der ſcheinbare Halbmeſſer des 
Monds dem der Sonne gleich, oder noch größer iſt; fo 
kann der Mond die Sonne ganz bedecken, und eine ſoge⸗ 
nannte totale Sonnenfinſterniß Statt finden, im erſten 
Fall ohne, im letztern mit Dauer, (Eclipsis solis totalis 
sine mora, cum mora), und der ſcheinbare Abſtand der 
Mittelpunkte der Sonne und des Monds darf nicht groͤßer 
ſeyn, als die Differenz ihrer ſcheinbaren Halbmeſſer. Iſt 
der ſcheinbare Halbmeſſer des Monds kleiner als der ſchein⸗ 
bare Sonnenhalbmeſſer, und wird der ſcheinbare Abſtand 
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der Mittelpunkte kleiner als die Differenz derſelben; ſo 
bleibt rund um die Sonne herum ein heller Ring uͤbrig, 
und die Finſterniß heißt eine ringfoͤrmige (annularis). 
Man beobachtet aber auch bey den totalen Sonnenfinſterniſ⸗ 
ſen einen hellen Ring um deu Mond, welcher von der 
Ablenkung der Lichtſtralen herruͤhrt, die ſie beym Voruͤber⸗ 
gehen an der Oberflaͤche des Monds leiden. Wenn endlich 
der ſcheinbare Abſtand der Mittelpunkte der Sonne und 
des Monds groͤßer wird, als die Differenz ihrer ſcheinba⸗ 
ren Halbmeſſer; ſo wird nur ein Theil der Sonnenſcheibe 
von dem Mond bedeckt, und die Finſterniß heißt eine par⸗ 
tiale (Eclipsis solis partialis). Soll überhaupt eine Sons 
nenfinſterniß möglich ſeyn; fo muß der ſcheinbare Abftand 
der Mittelpunkte der Sonne und des Monds kleiner ſeyn, 
als die Summe ihrer Halbmeſſer. Nun kann der vom 
Mittelpunkt der Erde geſehene Abſtand der Mittelpunkte 
durch die Parallaxe hoͤchſtens um den Ueberſchuß der Hori⸗ 
zontalparallaxe des Monds uͤber die Horizontalparallaxe der 
Sonne vermindert werden; folglich darf der von dem Mit⸗ 
telpunkt der Erde geſehene Abſtand der Mittelpunkte der 
Sonne und des Monds, welcher nahe der wahren Monds⸗ 
breite zur Zeit des Neumonds gleich iſt, nicht größer ſeyn 
als die Summe der ſcheinbaren Halbmeſſer der Sonne und 
des Monds ſamt der Differenz der Horizontalparallaxe 
des Monds und der Sonne, welches in deu mittleren 
Diſtanzen 16 1,4 +15 33,7 +57 17 88 oder 1° :8 
27",3 ausmacht, und diefe Breite hat der Mond, wenn er 
16° 3 von einem feiner Knoten entfernt iſt. Ueberhaupt 
findet ſich, daß, wenn zur Zeit eines mittleren Neumonds 
der Abſtand des Monds, und folglich auch der Sonne von 
dem naͤchſten Mondsknoten kleiner als 134 Grade iſt, eis 
ne Sonnenfinfterniß gewiß, hingegen unmoglich iſt, wenn 
dieſer Abſtand 19 Grade übertrifft. Zwiſchen 134 und 
19 Graden Abſtand vom naͤchſten Mondsknoten bleibt es 
zweifelhaft, und man muß die wahren Oerter der Sonne 
und des Monds, ihre ſcheinbaren Halbmeſſer und Parallaxen 
berechnen, um auf die oben gezeigte Art ee zu kön: 
nen, ob eine Sonnenfinſterniß moͤglich iſt. Pr 
Die 
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Die Größe einer Sonnenfinſterniß beſtimmt man ges 
woͤhnlich dadurch, daß man den Durchmeſſer der Sonne in 
12 gleiche Theile, die man Zolle nennt, jeden dieſer in 60 
Minuten eintheilt, und in ſolchen Theilen die Breite des 
verfinſterten Theils der Sonne angiebt. 


F. 76 Die Mondsfinſterniße ereignen ſich nur zur 
Zeit des Vollmonds, und wenn der Mond zugleich in der 
Nähe eines ſeiner Knoten, mithin die Sonne nahe bey dem 
gegenüberliegenden Mondsknoten ſich befindet. Eine dunk⸗ 
le nicht ſcharf begraͤnzte Scheibe ſcheint ſich von Morgen 
gegen Abend mit einer Geſchwindigkeit vor dem Mond vor⸗ 
über zu bewegen, welche dem Ueberſchuß der ſcheinbaren 
Geſchwindigkeit des Monds über die der Sonne gleich iſt. 
So wohl aus der Kruͤmmung des auf den Mond fallenden 
Theils dieſer Scheibe, als auch daraus, daß der Mond 
zuweilen über 13 Stunden lang ganz verdunkelt erſcheint, 
ergiebt ſich, daß ihre von der Erde aus geſehene ſchein bare 
Größe die des Monds betraͤchtlich uͤberſteigen muß. 
wird ſich nun leicht zeigen laſſen, daß der Erdſchatten noch 
weit über den Mond hinausreicht, und in der Gegend des 
Monds einen Durchmeſſer hat, welcher mit der beobachte⸗ 
ten Dauer feiner gaͤnzlichen Verdunklung übereinftimmt, 
Durch die Mittelpunkte und e (Fig. 26.) der Sonne und 
der Erde ſey eine Ebene gelegt, und 5th 7 ſeyen die groͤſten 
Kreiſe der Sonne und der Erde, welche durch den Schnitt 
dieſer Ebene mit den Oberflaͤchen der letzteren entſtehen. 
Da der Halbmeſſer der Erde kleiner iſt als der Halbmeſſer 
der Sonne; ſo werden die geraden in der erwaͤhnten Ebene 
liegenden Linien „p, 10, welche die Kreiſe t, 5% berühren, 
ſich in einem Punkt e ſchneiden, und dieſer wird auf der 
Verlängerung v0 der geraden Linie es liegen, welche die 
Mittelpunkte der Sonne und des Monds miteinander verbin⸗ 
det. Man laſſe ſich das Dreyeck ers um cs als um eine Axe 
drehen; fo wird die er eine Kegeloberflaͤche beſchreiben, der 
ren Spitze in e iſt, und welche die Oberflaͤchen der So un 
und der Erde berührt. Innerhalb des durch die Erdober 
flaͤche abgeſchnittenen Theils pg dieſes FAR wird nichts 
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von der Sonne koͤnnen geſehen werden, und er wird den 
fogenannten "wahren Schatten bilden. Zieht man die 
Halbmeſſer sr, ep an die Beruͤhrungspunkte; fo. verhält ſich 
1 : ep e : c, und re- ep: ep c ct oder ge: ce. 
Aber der von der Sonne aus geſehene ſcheinbare Halbmeſ⸗ 
ſer der Erde iſt der Horizontalparallaxe der Sonne gleich; 
folglich verhält ſich in den mittleren Diſtanzen rs ; ep = 
10 % : 878 (G. 49. n. 6.), und Se ; 55 2 15 
52%6 : 88 4763: 44. Es iſt aber cn = 23439 
Erdhalbmeſſer (F. 50.), mithin ce = 216,5 Erdhalbmeſ⸗ 
fer, welches nach F. 63. über das Dreyfache des Abſtands 
des Monds von der Erde beträgt. Um jetzt noch den von 
der Erde geſehenen ſcheinbaren Halbmeſſer des Erdſchattens 
zu finden, ſey aus dem Mittelpunkt e der Erde in der 
durch er und et gelegten Ebene mit einem Halbmeſſer, wel⸗ 
cher der Diſtanz em des Monds von der Erde gleich ſey, 
ein Kreisbogen kim beſchrieben, welcher der cr in ! begegne. 
Man ziehe len und er; ſo iſt der Winkel pre dem von dem 
Punkt r der Sonne, mithin auch ſehr nahe dem aus dem 
aus ihrem Mittelpunkt „ geſehenen ſcheinbaren Halbmeſſer 
der Erde, oder der Horizontalparallaxe der Sonne, und 
der Winkel ple der Horizontalparallaxe des Monds gleich. 
Man kennt alſo den Winkel ren = ple + pre (J, 32.), 

und da der ſcheinbare Sonnenhalbmeſſer res ebenfalls gege- 


ben iſt; ſo hat man er = ple + pre- rer. Demnach 


iſt der aus dem Mittelpunkt der Erde geſehene ſcheinbare 
Halbmeſſer des Schattens an der Stelle, wo ihn die Monds⸗ 
bahn durchſchneidet, dem Ueberſchuß der Summe der Hori⸗ 
zontalparallaxen des Monds und der Sonne über den ſchein⸗ 
baren Halbmeſſer der letzteren gleich, welcher alſo in den 
mittleren Diſtanzen 57 1 + 8% — 16 1,4" oder 41 84 
betraͤgt. Da nun die Axe des Schattenkegels der Erde in 
der Ebene der Ekliptik liegt, ſo muß der Vollmond von dem 
Erdſchatten getroffen werden, wenn die Breite des Monds 
kleiner iſt als die Summe der Halbmeſſer des Schattens 
und des Monds, welche in den mittleren Diſtanzen 41 
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8,4 + 15 33% oder 5642 ausmacht. Folglich wird 
eine Mondsfinſterniß eintreffen, wenn der Vollmond we⸗ 
niger als 10°35 von einem feiner Knoten, alſo die Sons 
ne weniger als 10° 35 von dem gegenüberliegenden Knoten 
entfernt iſt, und Sonne und Mond in den mittleren Diſtan⸗ 
zen von der Erde ſich befinden. Bey einer Veränderung 
dieſer Diſtanzen andern ſich die Parallaxen und die ſcheinba⸗ 
ren Halbmeſſer, mithin auch die Graͤnzen, innerhalb wel⸗ 
cher eine Mondsfinſterniß möglich if. Wenn zur Zeit des 
mittleren Volltnonds der Abſtand der Sonne von einem 
der Mondsknoten kleiner iſt als 9 Grade; ſo iſt eine Monds⸗ 
finſterniß gewiß. Iſt aber diefer Abſtand größer als 12 
Grade 36 Minuten ; fo ift keine Mondsfinſterniß möglich. 
Zwiſchen 9° und 125 36 iſt fie zweifelhaft, und man muß 
durch eine genauere Rechnung unterſuchen, ob die Breite 
des Monds zur Zeit ſeiner wahren Oppoſition kleiner iſt, 
als die Summe der alsdenn Statt findenden Halbmeſſer 
des Monds und des Erdſchattens. 

Die Dauer einer totalen Mondsfinſterniß wird am 
groͤſten ſeyn, wenn der Vollmond in einem der Monds⸗ 
knoten eintrifft, mithin die Mittelpunkte des Monde 
und des Erdſchattens zuſammenfallen, und die Finſterniß 
central iſt. Im Augenblick des Anfangs und des Endes 
der totalen Verfinſterüng iſt der Abſtand der Mittelpunkte 
des Monds und des Erdſchatten der Differenz ihrer Halb, 
meſſer, alſo in deu mittleren Diſtanzen = 41 8,4 — 15 
35% 25 34½%. Die relative Bewegung des Monde 
in Beziehung auf den Mittelpunkt des Schattens, der mit 
derſelben Geſchwindigkeit von Abend gegen Morgen fort: 
rückt, welche die Sonne hat, beträgt alſo während der 
Dauer der totalen Verfinfterung 51 9%½. Da nun der 
Mond in einem ſynodiſchen Monat 360° in Beziehung auf 
die Sonne durchlauft; ſo gebraucht er zu einem Grad 1,9687 
Stund, zu 1 Min. eine Zeit von 1,9687 Min. u. fo. 
und daher zu 51 9% eine Zeit von 1 St. 40 Min. 42,7 
Sek. welches im Mittel genommen die Dauer einer totalen 
und centralen Mondsfinſterniß iſt, und mit den Beobachtun⸗ 
gen uͤbereinſtimmt. 

H 2 
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Weil der Mittelpunkt des Erdſchattens von Abend 
gegen Morgen mit der ſcheinbaren Geſchwindigkeit der Son⸗ 
ne in der Ekliptik fortruͤckt, und dieſe kleiner iſt, als die 
ſcheinbare Geſchwindigkeit des Monds; ſo muß der Mond 
an der Oſtſeite zuerſt verfinſtert werden, und daher eine 
dunkle Scheibe mit den Beobachtungen uͤbereinſtimmend ſich 
von Morgen gegen Abend vor dem Mond voruͤber zu bewe⸗ 


gen ſcheinen. 


F. 77. Man ziehe die gerade Linie r (Fig. 26.) wel⸗ 
che die Erde und die Sonne auf entgegengeſetzten Seiten 
der Axe cs in und 7 berühre, und laſſe fi die Figur um 
cs als Axe drehen; fo wird eine Kegeloberflaͤche beſchrieben 
werden, deren Spitze zwiſchen e und s in dem Punkt / der 
Axe liegt, wo fie von der ' geſchnitten wird. In dem 
Punkt % dieſer Linie, in welchem fie dem mit dem Halb⸗ 
meſſer me beſchriebenen Kreisbogen begegnet, wird man die 
Raͤnder : und p der Sonne und der Erde ſich nur noch 
berühren ſehen, einem zwiſchen k und / befindlichen Auge 
wird aber ein Theil der Sonne von der Erde bedeckt er⸗ 
ſcheinen. Demnach wird in dem Raum, welcher zwiſchen 
der kegelförmigen Oberflaͤche des Erdſchattens, und der hier 
betrachteten Kegeloberflaͤche auf der von der Sonne abgekehr⸗ 
ten Seite der Erde liegt, ein Theil des Sonnenlichts von 
der Erde aufgefangen, und es entſteht zwiſchen A und ! der 
ſogenannte Halbſchatten (Penumbra), welcher von A ger 
gen hin immer dunkler wird. Zieht man ke; fo iſt, weil 
J und kp‘ die Erde berühren, und ek= el ift, der Winkel 
P le dem Winkel pie, und daher ſehr nahe der Winkel kei 
= kpl = rpt‘ = dem von der Erde geſehenen ſcheinbaren 
Durchmeſſer der Sonne. Alſo iſt die von der Erde geſehe⸗ 
ne ſcheinbare Größe kem des Halbmeſſers des Halbſchat⸗ 
tens um den ſcheinbaren Sonnendurchmeſſer größer als der 
ſcheinbare Halbmeſſer des wahren Schattens, und daher der 
Summe der Horizontalparallaxen des Monds und der Son⸗ 
ne ſamt dem ſcheinbaren Halbmeſſer der letztern gleich, dem⸗ 
nach im Mittel = 57 1/4 8,8 ＋ 16 1,4 113112. 
Dieſer Halbſchatten iſt bey den Monds fiuſternißen nur dar⸗ 
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an bemerkbar, daß er vor dem Anfang und nach dem Ende 
der eigentlichen Finſterniß die Flecken des Monds etwas 
unkenntlich macht. Die nicht ſcharfe Begraͤnzung des wah⸗ 
ren Schattens kommt zum Theil von dem Halbſchatten, 
zum Theil von der Brechung der Sonnenſtralen in der At⸗ 
moſphaͤre der Erde her. Wegen dieſer Brechung fallen auch 
noch Sonnenſtralen auf den beſchatteten Theil des Monds, 
ſo daß dieſer nur ſehr ſelten bey einer totalen Verfinſterung 
ganz unſichtbar wird, und gewohnlich, wenn er ganz in 
dem Schatten der Erde ſich befindet, wie eine hell⸗ oder 
dunkelrothe Scheibe erſcheint. So lange der Mond nur 
zum Theil verfinſtert iſt, ſcheint der Schatten, wahr⸗ 
ſcheinlich wegen des anliegenden ſtark von der Sonne be⸗ 
leuchteten Theils, ſchwaͤrzer zu ſeyn. 

Die Brechung der Lichtſtralen vergrößert auch den ſchein⸗ 
baren Halbmeſſer des wahren Schattens, wozu noch der 
Halbſchatten, welcher in der Nähe des erſteren ziemlich dun—⸗ 
kel ſeyn muß, etwas beytragen mag. Die Beobachtungen 
zeigen, daß man zu dem nach der Regel des vorhergehenden 
F. gefundenen Halbmeſſer des wahren Schattens den ſech⸗ 
zigſten Theil des letztern, oder eben fo viele Sekunden ads 
diren müße, als er Minuten enthält, welches im Mittel 
41“ ausmacht. 

Die Mondsfinſterniße theilt man ebenfalls in centrale, 
totale und partiale ein, je nachdem zur Zeit der gröften 
Verfinſterung die Mittelpunkte des Monds und des Erd⸗ 
ſchattens zuſammenfallen, oder ihr Abſtand kleiner oder 
großer iſt, als die Differenz ihrer Halbmeſſer. Die Größe 
der Verfinſterung pflegt man in Zwoͤlftheilen des Monds⸗ 
durchmeſſers anzugeben, die man auch hier Zolle nennt und 
in 60 Minuten eintheilt. Die totale Verfinfterung beträgt 
alfo zwölf Zolle, zu welchen man aber noch die Anzahl Zolle 
hinzufuͤgt, um welche ſich der Mond noch weiter, als bey dem’ 
Anfang der totalen Verfinſterung in den Schatten einſenkt Die 
Verfinſterung geſchiehet an dem nördlichen oder ſüdlichen Theil 
des Monds, je nachdem ſeine Breite ſuͤdlich oder noͤrdlich iſt. 


F. 78. Ungeachtet die Graͤnzen der Moͤglichkeit der 
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Mondöfinfterniße enger find, als die der Sonnenfinſterniſ⸗ 
ſe; ſo ſind doch die erſteren oͤfter als die letztern an einem 
gegebenen Ort der Erde ſichtbar. Da nemlich die Monds⸗ 
finſterniße wirkliche Verdunklungen des Monds durch den 
Schatten der Erde ſind; ſo ſind ſie an jedem Ort ſichtbar, 
über deſſen Horizont ſich der Mond zur Zeit der Finſterniß 
befindet. Die Sonnenfinſterniße hingegen ſind keine wirk⸗ 
liche Verdunklungen der Sonne, fondern eigentlich Erdfin⸗ 
ſterniße, bey welchen uns der zwiſchen der Erde und der 
Sonne befindliche Mond des Lichts der letztern ganz oder 
zum Theil beraubt. Wegen der betraͤchtlichen Mondspa⸗ 
rallaxe kann daher der Mond von vielen Orten der Erde 
aus geſehen neben der Sonne voruͤbergehen, und man wird 
nur an denjenigen, auf der Tagſeite der Erde befindlichen 
Orten eine Sonnenfinſterniß ſehen koͤnnen, an welchen der 
ſcheinbare durch die Parallaxe geaͤnderte Abſtand der Mittel⸗ 
punkte der Sonne und des Monds kleiner iſt, als die 
Summe ihrer Halbmeſſer. 

Da die Möglichkeit der Sonnen ⸗ und Mondsfinſter⸗ 
niße von dem Abſtand abhaͤngt, welchen die Sonne zur Zeit 
des Neu⸗ und Vollmonds von einem der Moudsknoten hat; 
ſo wird im Allgemeinen die Periode ihrer Wiederkehr von 
der Umlaufszeit der Sonne in Beziehung auf einen der 
Mondsknoten, und von der ſynodiſchen Umlaufszeit des 
Monds zugleich abhängen, Nun durchlauft die Sonne in 
365 Tagen 11 8. 29 45 40%, und die Knotenlinie bes 
wegt ſich in eben dieſer Zeit rückwarts oder der Sonne ent⸗ 
gegen um 19° 39:43. ,36 (H. 08.); folglich durchlauft die 
Sonne in Beziehung auf, einen der Knoten des Monds in 
365 Tagen 12 3. 19 23,76, woraus die Zeit zwiſchen 
zweh aufeinander folgenden Zuſammenkünften der Sonne 
mit demſelben Knoten = 346 T. 14 St. 32 M. 13,2 ©. 
folgt, welche ſich zu einem ſynodiſchen Monat nahe wie 
223 10 verhält, Mithin befinden ſich nach einer Perio⸗ 
de von 223 ſynodiſchen Monaten, oder nach 18 Jahren 
(worunter 4 Schaltjahre find) 1 T. 7 St. 42 M. 28,80 ©. 
die Sonne und der Mond wiederum beynahe in derſel⸗ 
ben Lage gegen den Mondsknoten, und folglich muͤßen die 
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Finſterniße ungefähr in derſelben Ordnung wiederkehren, 
welches ein einfaches Mittel giebt, ſie vorherzuſagen. Ue⸗ 
brigens erfordern 19 Umlaͤufe der Sonne in Beziehung auf 
den Mondsknoten eine Periode, welche um 10 St. 49 M. 
42 S. groͤßer iſt, als 223 ſynodiſche Monate, dieſer Un⸗ 
terſchied haͤuft ſich mit der Laͤnge der Zeit an, und veraͤn⸗ 
dert die Ordnung der waͤhrend einer dieſer Perioden beob⸗ 
achteten Finſterniße. Schon die alten Aſtronomen bemerk⸗ 
ten dieſe Wiederkehr der Finſterniße, und bedienten ſich 
obiger und anderer genauer zutreffender Perioden, um ſie 
vorherzuſagen. Aber die Ungleichheiten der Bewegungen 
der Sonne und des Monds müßen merkliche Unterſchiede 
hervorbringen, und was die Sonnenfinſterniße betrifft, ſo 
kann nur von ihrer Wiederkehr fur die ganze Erde, nicht 
aber für einen beſtimmten Ort die Rede ſeyn, weil im letz⸗ 
teren Fall ihre Moͤglichkeit auch noch von der Parallaxe, 
mithin von der Hoͤhe des Monds und der Sonne über dem 
Horizont dieſes Orts, oder von der Tageszeit abhaͤngt. 


F. 29. Die Mondsfinſterniße gehören zu denjenigen 
Erſcheinungen, durch deren Beobachtung man den Unter⸗ 
ſchied der Meridian zweyer Orte unmittelbar finden kann 
(F. 46.). Der Anfang fo wohl als das Ende derſelben er⸗ 
eignen ſich als Veränderungen,’ welche auf der Oberflaͤche 
des Monds ſelbſt vorgehen, für verſchiedene Orte der Erde 
in einerley Augenblick, aber die Beobachter zählen verſchie⸗ 
dene Zeiten an ihren Uhren, wenn die Beobachtungsorte nicht 
unter einerley Meridian liegen. Schon Ptolemaͤus macht 
auf dieſe Unterſchiede der Beobachtungszeiten aufmerkſam, 
und bemerkt dabey, daß, weil man an den oͤſtlicher liegen⸗ 
den Orten in demſelben Verhaͤltniß mehr zaͤhle als an den weſt⸗ 
lichen, in welchem die dͤſtlichen Entfernungen größer find, 
die Erde in der Richtung von Abend gegen Morgen gleich 
ſtark gekruͤmmt ſeyn, und daher eine kugelfoͤrmige Oberflaͤ⸗ 
che haben muͤße. Dieſe Eugelförmige Geſtalt der Erde hu: 
ben auch die Aſtronomen aus der kreisförmigen Begraͤnzung 
des Schattens der Erde auf dem Mond geſchloſſen, welcher 
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bey allen Lagen des Monds gegen den Horizont und an al⸗ 
len Orten der Erde beftändig dieſe Figur behält. 


Wegen der undeutlichen Begraͤnzung des Erdſchattens 
iſt es nicht moͤglich, den Augenblick des Aufangs oder des 
Endes einer Mondsfinſterniß genau anzugeben, und daher 
koͤnnen die Mondsfinſteruiße nur zur erſten genaͤherten Ber 
ſtimmung des Mittagsunterſchieds gebraucht werden. Die 
Beobachtungen des Anfangs und des Endes einer Sonnen⸗ 
finſterniß verſtatten eine größere Genauigkeit, erfordern 
aber wegen des Einflußes der Parallaxe eine vorlaͤufige Re⸗ 
duktion auf den Mittelpunkt der Erde, welche hier noch 
nicht vollſtaͤudig kann gezeigt werden. 


Durch die Beobachtungen der Mondsfinſterniße hat 
Sipparch die Entfernung der Sonne von der Erde zu ber 
ſtimmen geſucht. Da nemlich der ſcheinbare Halbmeſſer des 
Erdſchattens dem Ueberſchuß der Summe der Hortzontal⸗ 
parallaxen des Monds und der Sonne über den Halbmeſſer 
der letztern gleich iſt (H. 77.); fo übertrifft die Summe 
der Halbmeffer der Sonne und des Erdſchattens die Horis 
zontalparallaxe des Monds um die Horizontalparallaxe der 
Sonne, und die letztere iſt durch die drey erſtern gegeben. 
Da aber der Anfang und das Ende einer Mondsfinſterniß, 
mithin auch ihre Dauer, von welcher die Beſtimmung des 
Halbmeſſers des Erdſchattens abhaͤngt, nicht genau koͤnnen 
beobachtet werden; fo iſt dieſe Methode ſehr unficher. 
Wollte man aus der Chorde des verfinſterten Theils des 
Monds, der Breite des hellen Theils, und aus dem 
Mondshalbmeſſer den Halbmeſſer des Erdſchattens ableiten; 

fo würde wegen der Schwierigkeit, die zwey erſteren Gröfs 
ſen genau zu meſſen, wiederum der Halbmeſſer des Schat⸗ 
tens nicht mit der hier erforderlichen Genauigkeit gefunden 
werden. Ptolemaͤus feßt den Halbmeſſer des Erdſchattens 
= 40 45, den Halbmeſſer der Sonne = 15 40“ und die 
Horizontalparallaxe des Monds, weun er in der Erdferne 
iſt, = 3.35. Hienach wäre die Sonnenparallaxe = 40 
45 ＋ 16 40 — 53 85 2 50, und der Abſtand der 
Sonne von der Erde = 1213 Erdhalbmeſſern, welcher bey⸗ 
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nahe zwanzigmal kleiner iſt, als der §. 50. aus der genaue⸗ 
ren Angabe der Sonnenparallaxe gefolgerte. N 


F. 80. Der Mond zeigt ſchon dem unbewafneten 
Auge, noch mehr aber durch Fernroͤhren eine große Anzahl 
unveränderlicher Flecken, welche man ſorgfaͤltig beobachtet 
und abgebildet hat. Da ihre Lage gegen den Mittelpunkt 
des Monds beſtaͤndig nahe dieſelbe bleibt; fo kehrt er uns 
immer nahe dieſelbe Seite zu, und nur von dieſer wiſſen 
wir aus den F. 71. angeführten Erſcheinungen, daß fie 
ſphaͤriſch iſt. Er dreht ſich alſo in Beziehung auf die Fix⸗ 
ſterne in derſelben Zeit einmal um ſeine Axe, in welcher er 
in Beziehung auf dieſelbige einen Umlauf am Himmel macht, 
mithin in 27 T. 7 St. 43 M. 11,51 S. (F. 61.). Auf dem 
uns zugekehrten Mittelpunkt der Mondſcheibe iſt es zur Zeit 
des Neumonds Mitternacht, und zur Zeit des Vollmonds 
Mittag. Da nun dieſer Punkt beſtaͤndig nahe derſelbe 
Punkt der Oberflache des Monds iſt; fo iſt die Zeit von 
Mitternacht bis Mittag einem halben ſynodiſchen Monat, 
und die Dauer eines aſtronomiſchen Tags auf dem Mond 
dem ſynodiſchen Monat gleich. 

Uebrigens bemerkt man bey fortgeſetzten genauen Be⸗ 
obachtungen der Mondsflecken kleine periodiſche Veraͤnde⸗ 
rungen in ihrer Lage gegen den ſcheinbaren Mittelpunkt 
und den Rand des Monds. Die nahe an dem Rand Tier 
gende Flecken verſchwinden und erſcheinen wechſelsweiſe, und 
die in der Naͤhe des Mittelpunkts liegende ſtehen bald auf 
dieſer, bald auf jener Seite deſſelben. Die letzteren Be⸗ 
wegungen ſind groͤßer als die erſteren, man findet aber, 
daß dieſer Unterſchied allein von der ſchiefen Richtung der 
Bewegung am Rand gegen das Aug des Beobachters her⸗ 
rührt, und von dem Mittelpunkt des Monds geſehen die 
Bewegungen der Flecken gleich groß erſcheinen, mithin ih⸗ 
re gegenſeitige Lage ſich nicht veraͤndert. Man nennt dieſe 
periodiſchen Oſcillationen die Libration des Monds, und 
zwar diejenigen, welche nach einer mit der Ekliptik paralle⸗ 
len Richtung geſchehen; die Libration in der Laͤnge, die 
darauf ſenkrechten aber die Libration in der Breite. 
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Die Libration in der Länge hängt mit der ungleichför⸗ 
migen Bewegung des Monds in ſeiner Bahn zuſammen, 
und iſt vom Mittelpunkt des Monds aus geſehen dem Un: 
terſchied der wahren und mittleren Laͤnge deſſelben gleich. 
Der Mond dreht ſich alſo mit einer gleichfoͤrmigen Geſchwin⸗ 
digkeit nach derſelben Richtung um ſeine Axe, nach welcher 
er ſich um die Erde bewegt. Es ſey nemlich e (Fig. 27.) 
der Mittelpunkt der Erde, em die nach dem Mittelpunkt 
des Monds m gezogene gerade Linie, welche feiner Ober⸗ 
flaͤche in m begegne, und ab ſey die durch den Mittelpunkt 
des Monds gelegte auf me ſenkrecht ſtehende Ebene, welche 
durch ihren Schnitt mit der Oberflaͤche des Monds den 
ſcheinbaren Umfang der Mondſcheibe bildet; ſo wird der in 
1 liegende Flecken in dem ſcheinbaren Mittelpunkt des 
Monds erſcheinen. Der Mond ſey nach! geruͤckt; ſo wird, 
wenn man gad auf el ſenkrecht und hl mit me parallel zieht, 
der Puukt m, in welchem e/ die Oberflaͤche des Monds 
ſchneidet, in der Mitte der Mondſcheibe, und der Punkt & 
feiner Oberflache um den Bogen nk gegen Morgen vom 
Mittelpunkt abſtehen. Drehte ſich der Mond in Beziehung 
auf die Fixſterne nicht um feine Axe; fo würde % derſelbe 
Punkt der Mondsoberflaͤche ſeyn, welcher in der erſten Stel⸗ 
lung des Monds in feiner Mitte erſchien. Demnach muͤß⸗ 
te ſich der Mond nach der Richtung aen um den Winkel 
ln = mel gedreht haben, wenn derjenige Mondsfleck, wel⸗ 
cher anfangs in der Mitte der Mondſcheibe zu ſtehen ſchien, 
jetzt wieder daſelbſt erſcheinen ſollte. Man findet aber, daß, 
wenn der Mond in der Zwiſchenzeit den Winkel mel um 
die Erde beſchrieben hat, und dieſer großer iſt, als derjeni⸗ 
ge, welchen er mit ſeiner mittleren Geſchwindigkeit beſchrie⸗ 
ben haben würde, der Flecken in / oͤſtlich von u ſteht, und 
der Winkel /in dem Ueberſchuß der wahren Bewegung des 
Monds uͤber feine mittlere in der Zwiſchenzeit der Beobach⸗ 
tungen gleich iſt. Das Gegentheil beobachtet man, wenn 
die mittlere Bewegung des Monds der wahren voreilt. 
Die groͤſte ſcheinbare Bewegung eines Mondsfleckens in der 
Laͤnge kann alſo doppelt ſo viel betragen, als die wahre 
Läuge des Monds von feiner mittleren kann verſchieden 
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ſeyn, weil derſelbe um eben ſo viel bald oͤſtlich, bald weſt⸗ 
lich von demjenigen Ort abſteht, wo er alsdenn erſcheint, 
wenn die mittlere Laͤnge des Monds der wahren gleich iſt. 

Die Libration in der Breite kommt von der Neigung 
der Mondsbahn gegen die Ebene der Ekliptik her, und macht 
die an dem noͤrdlichen und ſuͤdlichen Rand befindlichen Flecken 
bald verſchwinden, bald wieder erſcheinen. Es iſt ſchon 
oben H. 72. aus Veranlaßung der Mondsphaſen gezeigt, daß 
bey noͤrdlicher Mondsbreite am ſuͤdlichen Rand ein kleiner 
Theil derjenigen Haͤlfte ſichtbar wird, welche durch die Be⸗ 
leuchtungsebene, mithin durch eine auf der Ekliptik ſenk⸗ 
rechte Ebene abgeſchnitten wird. In Fig. 24. wird z. B. 
der Punkt d des Monds am ſuͤdlichen Rande ſichtbar, wenn 
die Erde in E ſteht, welcher um den Bogen ba, der die 
Mondsbreite mißt, von dem Punkt “ abſteht. Legzterer 
Punkt erſcheint am Rand, wenn der Mond in einem ſeiner 
Knoten ſich befindet, und verſchwindet bey ſuͤdlicher Breite. 
Die Libration in der Breite kann alſo auf beyden Seiten ſo 
viel betragen, als die gröfte Breite des Monds betraͤgt. 

. Endlich finden noch kleine tagliche Librationen Statt, 
welche daher kommen, daß der Beobachter nicht in dem 
Mittelpunkt, fondern auf der Oberfläche der Erde iſt, und 
alſo von dem Einfluß der Parallaxe auf die Laͤnge und Brei⸗ 
te abhaͤngen. Man kaun ſie mit den obigen zugleich in Rech⸗ 
nung nehmen, wenn man ſtatt der geocentriſchen Laͤnge und 
Breite des Monds ſeine ſcheinbare von dem Beobachtungs⸗ 
ort geſehene Laͤnge und Breite ſetzt. 

Alle dieſe Urſachen bringen nur eine ſcheinbare Libra⸗ 
tion des Monds hervor, und haben keinen Einfluß auf ſei⸗ 
ne wirkliche Umdrehungsbewegung. Nicht ſo verhaͤlt es 
ſich mit den Veränderungen: der Lage ſeines Aequators, 
oder des durch ſeinen Mittelpunkt gelegten und auf ſeiner 
Umdrehungsaxe ſenkrechten Kreiſes. Die Umdrehungsaxe 
des Monds ſteht nemlich nicht auf der Ebene der Ekliptik 
ſenkrecht, und bleibt ſich auch nicht beftändig parallel. Man 
kann zur Veſtimmung ihrer Lage die H. 59. gezeigte Metho⸗ 
de anwenden, welche nur wegen der Breite des Monds in 
der Berechnung der aus feinem: Mittelpunkt geſehenen Linz 
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ge und Breite eines Fleckens eine kleine Aenderung erfors 
dert. Man har gefunden, daß der Mondaͤquator gegen 
die Ebene der Ekliptik um 1“ 29, mithin die Umdrehungs⸗ 
axe um 83° 31, geueigt, und die gerade Linie, in welcher 
eine durch den Mittelpunkt des Monds mit der Ekliptik 
parallel gelegte Ebene von der Ebene feines Aequators ge⸗ 
ſchnitten wird, beſtaͤndig mit der geraden Linie parallel iſt, 
welche die mittleren Orte der Mondsknoten mit einander 
verbindet, und dabey immer die der Ekliptik parallel geleg⸗ 
te Ebene zwiſchen die des Mondäquators und die Ebene der 
Mondsbahn faͤllt. DE 

Bey den Beobachtungen der Mondsfinſterniße pflegt 
man auch die Zeiten der Ein- und Austritte der kenntlich⸗ 
ſten Mondsflecken in und aus dem Erdſchatten zu bemerken, 
welche ſo wie der Anfang und das Ende der Finſterniß, 
wenn man correſpondirende Beobachtungen von zwey Orten 
hat, zur genaueren Beſtimmung des Mittagsunterſchieds 
derſelben dienen, weil man aus vielen Beobachtungen ein 
Mittel nehmen kann, wo ſich die Beobachtungsſehler zum 
Theil gegen einander aufheben. 


F. 81. Durch Fernroͤhren geſehen erſcheint die Lichts 
graͤnze des Monds, beſonders zur Zeit der Quadraturen 
ausgezackt, und man bemerkt zuweilen einzelne Punkte in 
der Nachtſeite des Monds, welche ſchon von der Sonne 
beleuchtet find, fo wie ſich die Lichtgraͤnze ihnen nähert, groͤſ⸗ 
ſer werden, und endlich mit dem hellen Theil des Monds 
zuſammenfließen. Auf der Oberflache des Monds muͤßen 
ſich alſo viele Erhoͤhungen befinden, deren Spitzen von den 
Sonnenſtralen erleuchtet werden, während die niedriger lies 
genden Theile ſeiner Oberflaͤche noch im Schatten ſind, ſo 
wie die Sonne die Spitzen der Berge unſerer Erde zuerſt, 
und hernach die Ebenen und Thaͤler beleuchtet. Ferner ber 
obachtet man kleine ſchwarze Flecken, welche ſich verkürzen, 
fo wie die Lichtgraͤnze von ihnen weiter abruckt, im Voll⸗ 
mond verſchwinden, und durch die Veraͤnderungen ihrer 
Groͤße und Lage deutlich genug zeigen, daß ſie die Schatten 
von Bergen ſind. Vertiefungen, dergleichen es auf dem 


125 


Mond ebenfalls giebt, unterſcheiden ſich von den Bergen 
theils durch Lage des Schaftens an ihren Rändern, theils 
dadurch, daß ihr Grund noch dunkel iſt, wenn die rund 
um liegende Theile ſchon beleuchtet ſind. 

Aus dem Abſtand der in der Nachſeite liegenden hel⸗ 
len Punkte von der Lichtgraͤnze kann man das Verhaͤltniß 
der Erhoͤhungen dieſer Punkte über die Oberflaͤche des 
Monds zu ſeinem Halbmeſſer finden. Der einfachſte Fall 
iſt, wenn der helle Punkt in der Nähe des Mittelpunkts 
liegt, mithin der Mond ungekaͤhr halb erleuchtet iſt. Sey 
ahk ein durch den ſcheinbaren Mittelpunkt a der Mondſcheibe 
und den leuchtenden Punkt b gelegter gröfter Kreis des 
Monds; fo berührt, wenn zur Zeit einer Quadratur die 
Spitze b des Bergs bh eben von der Sonne beſchienen 
wird, die gerade Linie ab jenen Kreis in a. Man ziehe die 
bh durch den Mittelpunkt ; fo iſt (III, 36.) kb db ah, 

ab 7 
und bh = de fehr nahe = 7 Nun iſt durch die Beob⸗ 
achtungen das Verhaͤlrniß von ab zu ch gegeben; folglich 
kennt man das Verhaͤliniß von bn zu ch. Hevel fand z. B. 
den Abſtand eines ſolchen Punkts von der Lichtgraͤnze = +5 
ch 


des Halbmeſſers des Monds; folglich iſt hier bh = 338 


Es giebt aber noch hoͤhere Berge auf dem Mond, wie 
N durch ſehr ſorgfaͤltige Beobachtungen gefunden 
A . | 
Es iſt im 72. F. gezeigt worden, daß, wenn der Voll: 
mond eine große nördliche oder ſuͤdliche Breite hat, ein 
ſchmaler Theil feines ſuͤdlichen oder nördlichen Randes noch 
in die Nachtſeite fällt, Die Unebenheiten auf der Oberflaͤ⸗ 
che des Monds machen dieſes dadurch ſehr merklich, daß der 
ſuͤdliche oder nördliche Rand ausgezackt erſcheint, je nachdem 
die Mondsbreite noͤrdlich oder ſuͤdlich iſt. 
) Schroͤters ſelenotopographiſche Fragmente. 1791. welches intereſſan⸗ 


te Werk eine genaue Beſchreihung und Abbildung der Oberfläche der 
Monds und der darauf befindlichen Mertwurdigkeiten enthält, 
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Fünftes Capitel. 
Von den Bewegungen der Planeten. 


$. 82. Die Planeten, von welchen hier die Rede ſeyn 
wird, entfernen ſich niemals um mehr als 8 bis 9 Grade von 
der Ekliptik, und befinden ſich folglich beſtaͤndig auf einer 
Zone der Himmelskugel, welche durch zwey auf beyden Sei⸗ 
ten der Ekliptik mit ihr in einem Abſtand von 9 Graden 
gezogene Parallelkreiſe eingeſchloſſen wird, und der Thier⸗ 
kreis (Zodiacus) heißt. Die Planetenbahnen liegen alſo 
beynahe in der Ebene der Ekliptik, weswegen man bey der 
erſten Unterſuchung dieſer Bahnen ſie als in der Ebene der 
Ekliptik liegend wird annehmen koͤnnen. 

Zwey der Planeten entfernen ſich niemals uͤber gewiße 
Graͤnzen von der Sonne, der eine hoͤchſtens um 29, der 
andere um 48 Grade, und daher iſt der erſtere, welchen 
man den Merkur nennt, nur in der Morgen- und Abend⸗ 
daͤmmerung, und zwar wegen ſeines kleinen ſcheinbaren 
Durchmeſſers nicht ohne einige Anſtrengung mit dem unbe⸗ 
wafneten Auge ſichtbar. Von demjenigen Zeitpunkt an ge⸗ 
rechnet, da ſich der Merkur zuerſt in der Morgendaͤmme⸗ 
rung zeigt, entfernt er ſich mit beſtaͤndig abnehmender ſchein⸗ 
barer Geſchwindigkeit immer weiter gegen Abend hin von 
der Sonne, bis er bey feiner. groͤſten Digreffion einige Zeit 
hindurch ſeinen Abſtand von der Sonne nicht merklich ver⸗ 
aͤndert. Er naͤhert ſich jetzt der Sonne wieder, anfangs 
kaum merklich, mit beſtaͤndig zunehmender Geſchwindigkeit, 
bis er in den Sonnenſtralen unſichtbar wird. Nach einiger 
Zeit bemerkt man in der Abenddaͤmmerung einen aͤhnlichen 
Stern, welcher ſich eben ſo nach und nach immer weiter von 
der Sonne entfernt, wie ſich der in der Morgendaͤmmerung 
verſchwundene ihr genaͤhert hatte, eine groͤſte Digreſſion er⸗ 
reicht, welche der bey jenem beobachteten nahe gleich iſt, 
und ſich hierauf mit zunehmender Geſchwindigkeit der Son⸗ 
ne naͤhert, bis er in ihren Stralen verſchwindet. Da nicht 
beyde Sterne zugleich ſich zeigen, und alle übrigen Umſtaͤn⸗ 
de dieſer Erſcheinungen auf der Oſt- und Weſtſeite der 
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Sonne diefelben find; fo iſt der Merkur ſelbſt der Stern, 
welcher in der Abenddaͤmmerung ſich zeigte. N 


F. 83. Dieſe Bewegungen des Merkurs in Beziehung 
auf die Sonne ſind denjenigen ganz aͤhnlich „welche man beob⸗ 
achtet, wenn ein Körper ſich in einem Kreis mit gleichfoͤrmiger 
Geſchwindigkeit nach einerley Richtung herum bewegt, und der 
Ort des Augs auſſerhalb des Kreiſes in ſeiner erweiterten 
Ebene, oder wenigſtens nahe bey derſelben liegt. Es ſey 
e (Fig. 29.) der Mittelpunkt der Erde, und die gerade Li⸗ 
nie ech ſey beſtaͤndig gegen die Sonne hin gerichtet. Um 
den Punkt dieſer Linie als Mittelpunkt ſey ein Kreis mit 
dem Halbmeſſer ca, welcher kleiner als ce ſey beſchrieben, 
in welchem ſich der Merkur nach der Richtung m, m mn 
herumbewege. Man ziehe aus dem Mittelpunkt e der Erde 
die Tangenten em, em an dieſen Kreis, und die Halbmeſſer 
em, en, an die Beruͤhrungspunkte; fo werden die Winkel 
cem, cem die groͤſten Digreſſionen des Merkurs von der 
Sonne ſeyn. Da man dieſe aus den Beobachtungen kennt; 
fo wird in dem bey m' rechtwinklichten Dreyeck ccm‘ das 
Verhaͤltniß von ce: cm oder von ce: ca gegeben ſeyn, 
und man wird daher, wenn man ce nach Belieben nimmt, 
den Halbmeſſer ca ſo beſtimmen koͤnnen, daß die beobachte⸗ 
ten groͤſten Digreſſionen dem Winkel cem gleich werden. 
So wie nun der Merkur von dem Punkt „„ Nan weiter gegen 

en fortruͤckt, wird die Richtung feiner Bewegung immer 
ſchiefer gegen die von der Erde » gezogenen Geſichtslinien 
em, alſo ſeine ſcheinbare Geſchwindigkeit, mit welcher er 
von der Sonne ſich entfernt, immer kleiner, bis ſie bey ſei⸗ 
ner gröften Digreſſion in n, wo die Richtung feiner Bewer 
gung mit der Richtung der ſeine Bahn berührenden Ge⸗ 
ſichtslinie em zuſammenfaͤllt, verſchwindet, und er in Be⸗ 
ziehung auf die Sonne ſtille zu ſtehen ſcheint. Bey fortge⸗ 
ſetzter Bewegung gegen u wird er ſich der Sonne nähern, 
und die Geſchwindigkeit dieſer Annäherung wird wachſen, 
weil ſich jetzt der Winkel, welchen die Richtung ſeiner Be⸗ 
wegung mit der Geſichtslinie ue macht, einem rechten naͤ⸗ 
hert. Da nun, wenn der Merkur in der Morgendaͤmme⸗ 


128 


rung zuerſt erſcheint, er gegen Abend hin von der Sonne 
ſich entfernt, und ſich ihr nach ſeiner groͤſten weſtlichen Di⸗ 
greflion von Abend gegen Morgen naͤhert; fo geht die ans 
genommene Richtung feiner Bewegung von = nach m. u. 
ſ. w. von Abend gegen Morgen. In der anderen Haͤlfte 
bm a werden die Erſcheinungen in umgekehrter Ordnung wies 
derkehren, und in m’ wird die groͤſte oͤſtliche Digreſſton von 
der Sonne eintreffen. Demnach wird man die ſcheinbare 
Bewegung des Merkurs im Allgemeinen dadurch darſtellen 
koͤnnen, daß man ihn von Abend gegen Morgen ſich in einem 
Kreis bewegen laͤßt, deſſen Mittelpunkt beſtaͤndig auf der 
geraden Linie liegt, welche die Mittelpunkte der Erde und 
der Sonne mit einander verbindet, und deſſen Halbmeſſer 
ſich zu dem Abſtand ſeines Mittelpunkts von der Erde wie 
der Sinus der gröften oͤſtlichen oder weſtlichen Digreſſion 
des Merkurs von der Sonne zum Sinus tolus verhalt. 


$. 84. Der Merkur zeigt, wenn man ihn durch Fern: 
roͤhren beobachtet, aͤhnliche Veränderungen in feinen Licht⸗ 
geſtalten, wie der Mond. Bey ſeinem erſten Erſcheinen 
in der Morgendaͤmmerung hat er eine ſichelfoͤrmige Geſtalt, 
wie der Mond zwiſchen dem Neumond und dem erſten oder 
letzten Viertel. Er erſcheint halb erleuchtet, wie der Mond 
in den Vierteln, wenn er in ſeiner groͤſten Digreſſion von 
der Sonne iſt. Naͤhert er ſich nach ſeiner groͤſten weſtlichen 
Digreſſion der Sonne wiederum; ſo waͤchst ſein heller Theil, 
und hat die Geſtalt des Monds zwiſchen dem Vollmond und 
den Quadraturen. Bey ſeinem Wiedererſcheinen in der 
Abenddaͤmmerung nimmt ſeine Lichtgeſtalt ab, er erſcheint 
halb erleuchtet, wenn er in feiner groͤſten oͤſtlichen Digreſ⸗ 
ſion iſt, und zeigt ſich hernach wieder ſichelförmig. Da 
nun zur Zeit der groͤſten Digreſſionen der Halbmeſſer am 
oder cm” der kreisfoͤrmigen Bahn des Merkurs auf der ge: 
raden Linie en oder em ſenkrecht iſt, welche feinen Mittels 
punkt mit dem der Erde verbindet, eben dieſer Halbmeſſer 
aber, weil die Lichtgraͤnze als eine gerade Linie erſcheint, 
gegen den Mittelpunkt der Sonne muß gerichtet ſeyn; ſo 
faͤlt unter der Vorausſetzung einer kreisfoͤrmigen Bahn 

des 
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des Merkurs ihr Mittelpunkt in den der Sonne, und das 
Verhaͤltniß von m : ce iſt dem Verhaͤltniß des Abſtands 
des Merkurs von der Sonne zu dem Abſtand der letztern 
von der Erde gleich. Schon der Anblid der 29. Fig. 
zeigt, wenn man die Sonne in ſetzt, die mit den Beob⸗ 
achtungen uͤbereinſtimmende Veraͤnderungen der Lichtgeſtal⸗ 
ten des Merkurs nach ſeinen verſchiedenen Stellungen ge⸗ 
gen die Sonne, welche man nach Anleitung deſſen, was 
F. 71. und 72. über die Beſtimmung der Lichtgeſtalten des 
Monds geſagt worden iſt, für jede gegebene Lage des Merz 
kurs gegen die Sonne und die Erde verzeichnen oder be⸗ 
rechnen kann. 3 

Die gröften Digreſſionen des Merkurs von der Sonne 
find veraͤnderlich und fallen zwiſchen 2848“ und 16° 12, 
im Mittel genommen find fie = 22° 40 27. Sie muͤſſen 
ſich zwar ſchon wegen der ungleichen Entfernungen der Son⸗ 
ne von der Erde verändern, und größer oder kleiner wer⸗ 
den, je nachdem jene Entfernungen abnehmen oder wachſen, 
aber dieſe Veraͤnderungen koͤnnen, den kleinen Unterſchie⸗ 
den der Sonnenhalbmeſſer in der Erdnaͤhe und Erdferne 
(F. 40.) nach zu urtheilen, nicht fo beträchtlich feyn. Folge 
lich muͤßen ſich die Abſtaͤnde des Merkurs von der Sonne 
ſelbſt verändern, und daher, wenn eine kreisfoͤrmige Bahn 
beybehalten werden fol, die Sonne auſſerhalb des Mittels 
punkts dieſes Kreiſes geſezt werden. Aus obiger mittle⸗ 
rer Digreſſion folgt das Verhaͤltniß der mittleren Abſtaͤnde 
des Merkurs und der Erde von der Sonne 387 : 1000, 

Der Merkur hat waͤhrend eines Umlaufs in Beziehung 
auf die Sonne oder eines ſynodiſchen Umlaufs, wozu er 
nahe 118 T. 21 St. gebraucht, von der Erde aus geſehen 
mit der Sonne zweymal einerley Laͤnge, oder kommt mit 
ihr zweymal in Conjunktion, nemlich in a und b (Pig. 29.), 
und man nennt jene, in welcher er der Erde am naͤchſten 
iſt, die untere, dieſe, bey welcher ſein Abſtand von der 
Erde am groͤſten wird, die obere Conjunktion. i 

Die Veränderungen des ſcheinbaren Durchmeſſers des 
Merkurs ſtimmen mit den hier angenommenen Bewegun⸗ 


gen überein. Von feinem Erſcheinen in der Morgendaͤm⸗ 
Vohnenbergers Aſtronomſe. J 
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merung an, bis er bey feiner oberen Conjunktion in den 
Sonnenſtralen verſchwindet nimmt fein ſcheinbarer Durch— 
meſſer beſtaͤndig ab, und auf der andern Seite eben ſo wie⸗ 
der zu, wie er abgenommen hatte. In ſeiner mittleren 
Diſtanz von der Erde, welche der mittleren Diſtanz der 
Sonne von der Erde gleich iſt, betraͤgt ſein ſcheinbarer 
Durchmeſſer 6 Sekunden. 

F. 88. Der zweyte der $. 82. erwähnten Planeten 
iſt der hellſte unter allen, und fuͤhrt den Namen Venus. 
Sie bietet dieſelben Erſcheinungen dar, wie der Merkur, 
nur daß ihre Digreſſionen von der Sonne betraͤchtlicher und 
von laͤngerer Dauer ſind. Die Zeit ihrer Wiederkehr zu 
derſelben Lage in Beziehung auf die Sonne, oder ihre ſy⸗ 
nodiſche Umlaufszeit betraͤgt nahe 883 T. 22 St. Die 
Veränderungen ihrer Lichtgeſtalten, welche wegen ihres groͤſ— 
fern ſcheinbaren Durchmeſſers und ihrer größeren Digreſſio⸗ 
nen von der Sonne leichter als bey dem Merkur beobachtet 
werden koͤnnen, zeigen, daß ſie ihr Licht von der Sonne 
empfaͤngt, und der Mittelpunkt ihrer Bahn, wenn ſie ein 
Kreis iſt, in den Mittelpunkt der Sonne faͤllt. Da aber 
die groͤſten Digreſſionen der Venus von 45 bis auf 48 Gra⸗ 
de ſich verändern, und auch dieſe Veränderungen, wie wohl 
ſie betraͤchtlich kleiner als bey dem Merkur ſind, nicht von 
den kleinen Veraͤnderungen des Abſtands der Sonne von 
der Erde allein herruͤhren koͤnnen; ſo muß ihr Abſtand von 
der Sonne ſelbſt veraͤnderlich ſeyn, und, wenn anders die 
Venus bahn kreisfoͤrmig iſt, die Sonne etwas auſſerhalb 
des Mittelpunkts dieſer Bahn ſich befinden. Im Mittel 
iſt die groͤſte Digreſſion der Venus = 46° 19 49, und das 
her verhaͤlt ſich der mittlere Abſtand der Venus von der 
Sonne zu dem mittleren Abſtand der Erde von der Sonne 
wie 723: 1000, 

Der ſcheinbare Durchmeſſer der Venus nimmt von der 
unteren Conjunktion an bis zu der oberen beſtaͤndig ab, und 
von dieſer bis zu der erſteren wieder eben fo zu, üͤberein⸗ 
ſtimmend mit III, 8. und F. 49. n. 5. In ihrer mittleren 
Diſtanz von der Erde, welche der mittleren Diſtanz der 
Sonne von der Erde gleich iſt, belauft ſich ihr ſcheinbarer 
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Durchmeſſer auf 16,6 Sekunden, in der Nähe ihrer unteren 
Conjunktion aber beylaͤufig auf 1 Minute. 

Man nennt die Venus auch den Morgen- und Abend⸗ 
ſtern, je nachdem ſie vor dem Aufgang oder nach dem Un⸗ 
tergang der Sonne ſichtbar iſt, mithin eine weſtliche oder 
oͤſtliche Digreſſion hat. In ihrer oberen Conjunktion kehrt 
ſie ihre ganze erleuchtete Haͤlfte der Erde zu, und ihre Licht⸗ 
geſtalt nimmt von da an ab. Zu gleicher Zeit naͤhert ſie 
ſie ſich aber der Erde, und ruͤckt von der Sonne ab, wes⸗ 
wegen ihr ſcheinbarer Glanz zunimmt. Nach ihrer gröften 
Digreſſion, nemlich wenn ihr ſcheinbarer Abſtand von der 
Sonne = 44° 37/36“ iſt, wird ihr Glanz am ſtaͤrkſten ), 
worauf er ihrer Annaͤherung an die Erde ungeachtet wieder 
abnimmt, weil ihre Phaſen kleiner werden. Zur Zeit ih⸗ 
res gröften Glanzes iſt fie am hellen Tage mit bloßen Aus 
gen ſichtbar. 


F. 86. Wenn die Bahnen des Merkurs und der Ve 
nus in der Ebene der Ekliptik laͤgen; ſo muͤßte man dieſe 
Planeten bey jeder unteren Conjunktion als eine ſchwarze 
Scheibe vor der Sonne von Morgen gegen Abend voruͤber⸗ 
gehen ſehen. Es zeigen aber die Beobachtungen, daß ſie 
bald eine noͤrdliche, bald eine ſudliche Breite haben; folge 
lich koͤnnen ſich dieſe Erſcheinungen nur alsdenn ereignen, 
wenn ihre Breite kleiner iſt als der Halbmeſſer der Sonne. 
Den Merkur hat man ſchon oft vor der Sonne beobachtet, 
die Venus aber nur dreymal, nemlich in den Jahren 1639, 
1701, und 1769. Der naͤchſte Durchgang der Venus vor 
der Sonne wird erſt am 6. December 1882 eintreffen. 

Da die Venus in ihrer unteren Conjunktion um den 
Halbmeſſer ihrer Bahn yaͤher bey der Erde iſt als die Son⸗ 
ne, mithin alsdenn ihr Abſtand von der Erde zu dem Ab⸗ 
ſtand der Sonne von der Erde ſich wie 277 : ver⸗ 
hält (§. 85.)5 ſo muß ihre Parallaxe, wenn fie vor der 
Sonne vorübergeht über 32 mal größer ſeyn, als die Pa⸗ 
rallaxe der Sonne ($. 49. n. 1.), und daher einen betraͤcht⸗ 

2 Mem. de Academie de Prusse pour 1750. Astron. Jahrhuch für 

1780. S. 59. Astren. Jahrb. für 1803. S. 2. 
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lichen Einfluß auf die Dauer ihres Vorkbergang® vor der 
Sonne haben, welche demnach an verſchiedenen Orten der Er⸗ 
de nicht gleich lang wird gefunden werden. Denn wegen der 
Parallaxe ſehen verſchiedene Beobachter die Venus an ver— 
ſchiedenen Punkten der Sonnenſcheibe, auf welcher ſie kuͤr⸗ 
zere oder laͤngere Chorden des Umkreiſes der Sonne zu be⸗ 
ſchreiben ſcheinen wird. Auf den Mittelpunkt der Erde 
reducirt muß die Dauer des Voruͤbergangs aus allen Beob⸗ 
achtungen gleich heraus kommen. Legt man bey dieſen Re⸗ 
duktionen eine ſchon beynahe gefundene Parallaxe der Son⸗ 
ne, wodurch zugleich die Parallaxe der Venus wegen des 
bekannten Verhaͤltnißes ihrer Abſtaͤnde von der Erde geger 
ben iſt (F. 49. n. 1.); fo wird man finden, um wie viel 
die angenommene Sonnenparallaxe vermehrt oder vermin⸗ 
dert werden muͤſſe, damit die auf den Mittelpunkt der Erde 
reducirte Dauer des Voruͤbergangs aus den Beobachtungen, 


welche an weit von einander entfernten Orten angeſtellt wur⸗ 


den, gleich lang herauskomme. Auf die Beobachtungen des 
Durchgangs der Venus vor Sonne im Jahr 1769 gruͤndet 
ſich die genauere Angabe der Sonnenparallaxe im zoten g. 
N $. 87. Es giebt noch einige andere Arten die ſchein⸗ 
baren Bewegungen des Merkurs und der Venus um die 
Erde aus zwey Umlaufsbewegungen zuſammenzuſetzen. Man 
hat angenommen, um die Erde e (Fig. 30.) beſchreibe die 
Sonne „ eine beynahe Freisförmige Bahn , und zugleich 
bewege ſich einer der genannten Planeten, z. B. der Merkur 
m um die Sonne s in einer ebenfalls nahe kreisfoͤrmigen 
Bahn am nach derſelben Richtung, nach welcher die Son⸗ 
ne ſich um die Erde zu bewegen ſcheint, nemlich nach der 
Richtung der beygeſetzten Zahlen 1, 2, 3, u. ſ. w. Man 
verbinde die gleichzeitigen Orte des Merkurs m, der Sonne 
1 und den Mittelpunkt e der Erde durch die geraden Linien 
m's,se und m’e'; fo wird der Winkel gen die Elonga⸗ 
tion des Merkurs von der Sonne, die gerade Linie mn 
fein Abſtand von der Erde, und, wenn e“ an den Punkt 
der Fruͤhlingsnachtgleiche gezogen wird, ves die Länge der 
Sonne, ve die Länge des Merkurs ſeyn, wie fie von 
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der Erde aus erſcheinen. Anſtatt die Erde ruhen zu laſſen, 
nehme man jetzt an, die Sonne ſey unbeweglich in „(big. 
3 2 17 durch s die ge, sm mit se ,sm in Fig. 30. bes 
ziehungsweife parallel, und nehmen auf dieſen Parallelen 
von s an und auf derſelben Seite von s, auf welcher em in 
Fig. 30. in Beziehung auf s liegen, die se, sm den Linien 
% gleich, fo daß 1e, 16 nn Parallelogramme bil⸗ 
den. Man ziehe me; fo find die Dreyecke ven cons 
gruent (I, 4.), und daher die em der em gleich und paral⸗ 
lel. Da nun ee der 9 beſtaͤndig gleich und parallel iſt; 
ſo wird die Erde e um die als unbeweglich angenommene 
Sonne in derſelben Zeit und nach derſelben Richtung die 
Bahn ep beſchreiben, in welcher man fie vorher um die 
Erde ſich bewegen ließ, und die Bahn der Erde um die 
Sonne wird der in Fig. 30. angenommenen Bahn der Son⸗ 
ne um die Erde gleich und aͤhnlich ſeyn. Eben ſo, weil 
sm der n beftändig gleich und parallel iſt; fo wird der 
Merkur m um die ruhende Sonne s die Bahn ambrbefchreis 
ben, welche der amb' (Fig. 30.) gleich und ahnlich iſt, 
und da immer, wenn eme in einer geraden Linie liegen, 
auch ems (Fig. 31.) vermoͤge der Conſtruktion in einer ges 
raden Linie liegen müffen, fo wird die ſynodiſche Umlaufs⸗ 
zeit des Merkurs um die Sonne s feiner ſynodiſchen Um⸗ 
laufszeit in der Bahn n (Fig. 30.) gleich ſeyn. Folg⸗ 
lich werden auch in beyden Faͤllen die tropiſchen Umlaufs⸗ 
zeiten einander gleich ſeyn, und beyde Bahnen werden nach 
einerley Richtung beſchrieben werden. Endlich weil die von 
der Erde nach dem Merkur gezogene gerade Linie em in Fig. 
31. ber ihr in Fig. 30. entſprechenden e beſtaͤndig gleich 
und parallel iſt; ſo wird der Beobachter, welcher ſich auf 
der Erde in Ruhe glaubt, dieſelben ſcheinbaren Bewegungen 
des Merkurs bemerken, welche er in dem Fig. 30. ange⸗ 
nommenen Fall wahrgenommen haben wuͤrde. Wenn man 
alſo den Merkur und die Venus ſich um die in Ruhe an⸗ 
genommene Sonne in derſelben Bahn und mit derſelben 
Geſchwindigkeit bewegen laͤßt, die man bey der erſten Hy⸗ 
potheſe gefunden hatte, und annimmt, die Erde bewege ſich 
um die Sonne in derſelben Bahn, in welcher man ſich die 
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Sonne um die Erde bewegen ließ, fo daß beyde Bahnen 
mit beziehungsweiſe gleichen Geſchwindigkeiten beſchrieben 
werden; ſo werden die aus den Bewegungen des, Merkurs 
und der Venus um die Sonne und aus der eigenen Bewe⸗ 
gungen der Erde zuſammengeſetzte relative Bewegungen die⸗ 
fer Planeten für einen Beobachter, der ſich auf der Erde in 
Ruhe glaubt, dieſelben ſeyn, welche er unter der erſten 
Vorausſetzung beobachtet haben wurde. 


a F. 88. Um dieſe relative Bahn zu verzeichnen, neh⸗ 
me man einen Punkt K (Fig. 32.) als Mittelpunkt der Er; 
de an, verbinde in Fig. 31. zwey gleichzeitige Orte „der 
Erde und m des Planeten durch eine gerade Linie me, ziehe 

mit dieſer durch E (Fig. 32. eine Parallele EM, und neh⸗ 
me auf derſelben von dem Punkt # an die El der em in 
Fig. 31. gleich, fo daß EM und en ſich nach einerley Seite 
hin von „ und „an ſich erſtrecken. Eben fo verfahreman 
mit den ubrigen gleichzeitigen Orten der Erde und des Pla⸗ 
neten, welche in der Figur mit denſelben Zahlen bezeichnet 
find; fo wird mau in Fig. 32. die relative Bahn N, I, 2, 3, 
u. ſ. w. des Planeten um die in dem Punkt E ſals unbe⸗ 
weglich angenommene Erde erhalten. Und da vermoͤge der 
in dem vorhergehenden F. gezeigten Ableitung der Anord⸗ 
nung der Bahnen in Fig. 31. aus der in Fig. 30. angenom⸗ 
menen beſtaͤndig die geraden Linien, welche zwey gleichzeiti⸗ 
ge Orte der Erde und des Planeten in Fig. 30. und 31. 
mit einander verbinden, wie z. B. em und em, einander 
gleich und parallel find; fo wird die erſte Hypotheſe, nach 
welcher die zoſte Figur entworfen iſt, dieſelbe relative Bahn 
des Planeten um die Erde „ geben, welche man aus Fig. 
31. abgeleitet hat. Man ſieht, daß der Planet in N, wo 
die Geſichtslinik E feine Bahn berührt, mithin die Rich⸗ 
tung ſeiner Bewegung mit der Richtung der Geſichtslinie 
zuſammenfaͤllt, ſeine geocentriſche Laͤnge waͤhrend einiger 
Zeit nicht merklich aͤndern, und daher ſtille zu ſtehen ſchei⸗ 
nen wird. Von da an wird er ſich von Abend gegen Mor⸗ 
gen bewegen, ſein Abſtand von der Erde wird wachſen, 
bis er zwiſchen 6 und 7 bey ſeiner oberen Conjunktion mit 
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der Sonne am groͤſten wird. Sein Abftand von der Erde 
wird wieder abnehmen, bey 13 wird er ſtille zu ſtehen ſchei⸗ 
nen, von da an bis 16 ſich von Morgen gegen Abend be⸗ 
wegen, oder ruͤcklaͤufig werden, und während dieſer Zeit 
zwiſchen 14 und 18 in feiner unteren Conjunktion der Erde 
am naͤchſten kommen. Von 16 an, wo ein Stillſtands⸗ 
punkt eintrifft, wird er ſich wieder von Abend gegen Mor— 
gen zu bewegen ſcheinen, oder vechtlanfig werden, wobey 
feine Bahn einen Knoten bilden wird. Die Bewegungen. 
des Merkurs und der Venus zeigen wirklich dieſe Erſchei⸗ 
nungen, wenn man ſie nicht auf die Sonne, ſondern auf 
die Fixſterne oder die Aequinoktialpunkte bezieht. Nimmt 
man die Bahnen als kreisfoͤrmig, und in Fig. 31. als con⸗ 
centriſch mit dem Mittelpunkt der Sonne, in Fig. 30. aber 
die Erde im Mittelpunkt der kreis foͤrmigen Bahn der Sons 
ne, und letztere im Mittelpunkt der Bahn des Planeten an; 
ſo iſt die relative Bahn Fig. 32. um die Erde diejenige 
krumme Linie, welche ein Punkt beſchreibt, der ſich in ei⸗ 
nem Kreis bewegt, deſſen Mittelpunkt wiederum den Um⸗ 
fang eines Kreiſes durchlauft, und welche man eine Epicp⸗ 
eloide nennt. l s a f 


K. 89. Man vollende das Parallelogramm e 
(Fig. 30.); fo iſt er = sm, und es = mk (I, 34.). 
Nimmt man, wie in der erften Hypotheſe, die Erde in e uns 
beweglich an; fo beſchreibt der Punkt E um e dieſelbe Bahn, 
welche man den Punkt m um s hat beſchreiben laſſen, und 
wegen der Parallelen un' und e werden auch die Umlaufs⸗ 
zeiten in dieſen zwey Bahnen einander gleich, und die Niche 
tungen der Bewegungen dieſelben ſeyn. Ferner, weil Em 
beſtaͤndig der e“ gleich und parallel iſt; fo. beſchreibt m um 
den ſich bewegenden Punkt F eine Bahn, welche der zuerſt 
angenommenen Bahn des Punkts „ um e gleich und aͤhn⸗ 
lich iſt, und es werden auch die Umlaufszeiten in dieſen 
zwey Bahnen einander gleich ſeyn. Demnach kann man z. 
B. die ſcheinbaren Bewegungen des Merkurs auch dadurch 
darſtellen, daß man einen Punkt F um die ruhende Erde e 
dieſelbe Bahn beſchreiben laͤßt, welche man vorher dem 
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Merkur um die Sonne angewiefen hatte, und annimmt, 
der Merkur beſchreibe um den beweglichen Punkt 1 waͤh⸗ 
rend eines Jahrs eine Bahn, welche der ſcheinbaren Bahn 
der Sonne um die Erde gleich und ähnlich ſey, fo daß km 
der en beſtaͤndig parallel bleibt. 


F. 90. Die Stillſtandspunkte, welche F. 88. aus 
der Betrachtung der relativen Bahn um die Erde hergeleitet 
wurden, koͤnnen unter der Vorausſetzung gleichfoͤrmiger 
Kreisbewegungen auf folgende Art gefunden werden. Um 
die Sonne (Fig. 31.) als Mittelpunkt ſeyen die Kreiſe 
anb, eq beſchrieben, und der erſtere ſey die Bahn des Mer: 
kurs oder der Venus, der letztere die Bahn der Erde, wel⸗ 
che beyde nach der Richtung von Abend gegen Morgen ver⸗ 
möge der hier gemachten Voraus ſetzung mit gleichfoͤrmiger 
Geſchwindigkeit beſchrieben werden. Man ſetze e = , 
am =r, die Umlaufszeit der Erde = T, die Umlaufszeit 
des Planeten = 15 fo durchlauft die Erde in der Zeiteinheit, 


durch welche dieſe Umlaufszeiten ausgedruckt find — und 


der Planet 5 Grade, und ihre Geſchwindigkeiten v und 
Y find. beziehungsweife = und = . Sind nun die 
Umlaufszeiten und die mittleren Diſtanzen gegeben; fo kennt 
man das Verhaͤltniß der Geſchwindigkeit “ des Planeten 
zu der Geſchwindigkeit v der Erde, welches dem Verhaͤltniß 
von = x & oder dem von 17: Rt gleich if. Es ſtehe 
zur Zeit des Stillſtands die Erde in e, der Planet in m, 
man ziehe se, sm, me und au die Punkte m und e die Tan⸗ 
genten mt, et, welche die Richtungen bezeichnen, nach wel⸗ 
chen ſich der Planet und die Erde bewegen. Man nehme 
auf dieſen Tangenten von den Beruhrungspunkten an auf 
derſelben Seite von se, nach welcher ſich die Erde und der 
Planet bewegen, alſo von Abend gegen Morgen, die mt 
und et fo, daß mt: et = i u r: Kt, und ziehe 
tt, Da nun in dem Punkt m der Planet ſtille zu ftehen- 
ſcheinen, oder ſeine geocentriſche Laͤnge nicht aͤndern ſoll; ſo 
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muß die Geſichtslinie em ſich ſelbſt parallel fortruͤcken, und 
daher ze" mit me parallel ſeyn. Man verlaͤugere mi und er, 
bis fie ſich ſchneiden in J, die In und ihre Verlängerung be⸗ 
gegne der Erdbahn in p und 4, und es ſeyen Is und p ges 
zogen. Wegen der Parallelen me und tu verhält ſich 


u 1 


alſo Ya: 2 — : e a 
4 h In: gt ip; (II, 6 u. III, 36.) 
mithin 72 : a-2 in : pn. 

Betrachtet man den Punkt m als gegeben; fo iſt die 
pm, und, weil man ihr Verhaͤltuiß zu m kennt, die m! ges 
geben. Folglich findet man den correſpondirenden Ort e 
der Erde, wenn man aus dem gegebenen Punkt ! eine Tan⸗ 
gente Je an die Erdbahn zieht. 


Da pn = gs c (I, 470 Ra va; fo verhält ſich 
Kara: a un : cm 
aber Ya: Va- ne : pn 
folglich 7a Kr ) e -e s eng 
ee re 


In dem bey m rechtwinklichten Dreyeck Int kennt man 
alſo das Verhaͤltniß der zwey um den rechten Winkel lie⸗ 
genden Seiten, und daher iſt der Winkel sim gegeben. Da 
nun fo wohl ne als les ein rechter Winkel iſt; fo geht ein 
über Is beſchriebener Halbzirkel durch die Punkte m und e. 
Folglich iſt vum = sem (III, 27.), woraus ſich die Elonga⸗ 
tion des Planeten von der Sonne zur Zeit ſeines Still⸗ 
ſtands ergiebt. f 

Soll ein Stillſtand möglich ſeyn; fo darf v nicht gröfe 
fer als 77, oder, weil : V= Rt: 1, Et nicht , 
F zer nicht = t ſeyn. Iſt K: 2: ;; ſo ver- 
ſchwindet der Winkel sem, und der Stillſtandspunkt fällt 
mit der unteren Conjunktion zuſammen. Iſt aber R: 
<l 3,5 fo finden zwey Stillſtaͤnde, der eine vor, der 
andere nach der unteren Conjunktion in gleichen oͤſtlichen und 
weſtlichen Elongationen von der Sonne Statt. Nun erge⸗ 
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ben ſich aus den ſynodiſchen Umlaufszeiten des Merkurs 
und der Venus (F. 84. und 85.) und der Umlaufszeit der 
Sonne mittelſt der Proportion $. 61. ihre periodiſchen 
Umlaufszeiten 87 T. 2; 1 St. und 224 T. 163 St. folge 
lich verhält ſich bey dem Merkur 7: t= 1000: 241, 
bey der Venus = 1000: 615. Für den Merkur iſt aber 
R : = 1000 ; 387, und für die Venus = 1000; 723 
(F. 84. und 85.), Mithin finden wirklich bey dieſen zwey 
Planeten Stillſtandspunkte auf beyden Seiten ihrer unteren 
Conjunktion Statt, welches mit den Beobachtungen uͤber⸗ 
einſtimmt. i 
Da Y: t: Rs; fo verhält ſich 
In : us = IA: RH 
Va: Ba- uν, n : = RA 
(Rar) Vn: ra (P2-v2) = (R?-r2) Ta: ra- Ra 
Mithin verhaͤlt ſich auch vermöge des bewieſenen 


2 —ü— 5 7 
mi: sm 1 2 (R2-r2) I: 2 Rais 


oder Sin. Tot. Tg. mis 
Sin. tot.: . bes o 
Es iſt aber, wie Kepler gefunden hat, und es ſich auch 
fuͤr die Venus und den Merkur aus den oben angegebenen Um⸗ 
laufszeiten und mittleren Entfernungen ergiebt, 
RB: = 72 : 12 
alſo R:ır=r2T2 : Ran 
R R 15 5 a 
55 11 475 = r TZ -N AA: 13 T2 
(Ka -e) 7: Tah (R Æ ) = ra- Ratz: 7372 
(R273) 23 g ee =; Ta (XA) 1 
Sin. to. : Tg. m R(R+r):r2 
mithin Sin, tot.: Tg. sm = VR (N Th: 


N 
r Sin. tot. Sin. tot. 


Tang. NOnN a ee eure 
VRR+N)  Vır 
IA 
R 
0,587 Sin. tot. 


V1,387 
— 0,723 Sin. tot. 


1,723 


= 


für den Merkur, 


fuͤr die Venus. 
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. Merkur und Venus ſcheinen alſo ſtille zu ſtehen, wenn ihre 
ͤſtlichen oder weſtlichen Elongatkonen von der Sonne beziehungss 
weiſe 189 117 und 289 517 find, REN 


§. 91. Auf der Venus hat man Flecken beobachtet, 
deren ſcheinbare Bewegungen den F. 885 beſchriebenen ſchein⸗ 
baren Bewegungen der Sonnenflecken aͤhnlich waren, und 
woraus man die Umdrehung der Venus von Abend gegen 
Morgen um eine gegen die Ebene der Ekliptik geneigte Axe 
geſchloſſen hat. Caſſini ſetzte ihre Umdrehungszeit zu 23 
St. 20 Minuten, Bianchini zu 24 T. 8 St. an. Letz⸗ 
terer hat wahrſcheinlich 25 Umdrehungen der Venus mit 
einer Umdrehung verwechſelt. Schröter ſetzt fie nahe mit 
Caſſini übereiuſtimmend zu 23 St. 21 Min. an. Nach 
Schroͤters Beobachtungen dreht ſich auch Merkur in 24 St. 
von Abend gegen Morgen um ſeine Axe. 

Die Lichtgraͤnze dieſer Planeten iſt ſo wie die des 
Monds ausgezackt, und daher giebt es Berge auf ihrer 
. Dberfläche, welche nach Caſſint und Schröter noch höher 
als die Berge des Monds ſind. Die Art der Verechnung 
iſt der im gıften H. gezeigten aͤhnlich. 3 


F. 92. Die zwey Planeten, welche wir bisher ber 
trachtet haben, ſcheinen die Sonne beftändig zu begleiten, 
die übrigen hingegen nehmen in Abſicht auf die Sonne jede 
moͤgliche Stellung an dem Himmel ein. Die ſcheinbaren 
Bewegungen der letztern ſind aber einander ſo aͤhnlich, daß 
es hinreichend ſeyn wird, die Bewegung eines derſelben 
genauer zu betrachten, um einzuſehen, wie man auch dieſe 
aus zwey Umlaufsbewegungen um verſchiedene Mittelpunk⸗ 
te zuſammenſetzen koͤnne. 

8 Unter dieſen Planeten iſt der Mars an feinem roͤth⸗ 
lichten Lichte kenntlich. Wenn man ihn des Morgens bey 

ſeinem Heraustreten aus den Sonnenſtralen erblickt; ſo be⸗ 
wegt er ſich am geſchwindeſten, und von Abend gegen Mor⸗ 
gen. Seine Geſchwindigkeit nimmt nach und nach ab, und 
er ſcheint in Beziehung auf die Fixſterne ſtille zu ſtehen, 
wenn er ſich um 137 Grade von der Sonne entfernt hat. 
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Nun wird er rückläufig, und die Geſchwindigkeit feiner 
retrograden Bewegung waͤchst, bis er ſich um 180 Grade 
von der Sonne entfernt hat, wo er mit ihr in Oppoſition 
kommt, und er ſich am geſchwindeſten von Morgen gegen 
Abend bewegt. Seine Geſchwindigkeit nimmt nach der 
Oppoſition nach und nach wieder ab, bis er bey feiner Ans 
naͤherung zu der Sonne nur noch 137 Grade von ihr ent⸗ 
fernt iſt, und er wieder in Beziehung auf die Fixſterne 
ſtille zu ſtehen ſcheint. Nachdem er ungefaͤhr 73 Tage 
ruͤckwarts ſich bewegt, und waͤhrend dieſer Zeit von Mor⸗ 
gen gegen Abend einen Bogen von etwa 16 Graden be⸗ 
ſchrieben hat, wird er wiederum rechtlaͤufig, und feine Ges 
ſchwindigkeit waͤchst, bis er in den Sonnenſtralen ver⸗ 
ſchwindet. Dieſe Erſcheinungen kommen bey jeder Oppoſi⸗ 
tion des Mars in derſelben Ordnung wieder. Waͤhrend 
dieſer Bewegungen verändert ſich fein’ ſcheinbarer Durchmeſ⸗ 
ſer betraͤchtlich. Er iſt in der Oppoſition am groͤſten, und 
am kleinſten in der Naͤhe der Sonne. f 

Man ſieht hieraus, daß die ſcheinbare Bewegung des 
Mars um die Erde überhaupt von Abend gegen Morgen ges 
richtet iſt, dieſer Planet aber außer dieſer Bewegung noch 
eine andere haben muß, welche bald mit der Richtung feis 
ner Bewegung von Abend gegen Morgen übereinftimmend, 
bald ihr entgegen iſt, und jener erſteren Bewegung gleich 
ſeyn, oder ſie uͤbertreffen kann, je nachdem der Planet ſtill⸗ 
ſtehend iſt, oder ſich ruͤckwarts bewegt. Dieſe letztere Be⸗ 
wegung kann wiederum im Allgemeinen durch eine Kreisbe⸗ 
wegung dargeſtellt werden, wenn man annimmt, daß die 
Erde ſich beſtaͤndig außerhalb des Umfangs dieſes Kreiſes 
ſich befinde. Die relative Bahn des Mars um die Erde 
wird alsdenn ſo wie die relative Bahnen des Merkurs und 
der Venus, eine Epicycloide werden, welche, wie F. 88. 
gezeigt worden iſt, von der Erde aus geſehen, mit eben fols 
chen Veraͤnderungen in der Geſchwindigkeit und Richtung 
der Bewegung wird beſchrieben werden, dergleichen man in 
der ſcheinbaren Bewegung des Mars um die Erde beobachtet. 


$ 93. Es ſey nun SS' (Fig. 33.) die ſcheinbare Bahn 
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der Sonne um die Erde E und der Mars beſchreibe einen 
Kreis MN, deſſen Mittelpunkt C in einer kreisförmigen 
Bahn CC' ſich um die Erde E von Abend gegen Morgen 
bewege. Da der Mars zur Zeit ſeiner Oppoſition ſich am 
geſchwindeſten ruͤckwarts bewegt, und zugleich fein ſcheinba⸗ 
rer Durchmeſſer am groͤſten iſt; fo muͤſſen, wenn er in N 
mit der Sonne S in Oppoſition iſt, jo wohl N, E, &, als 
C, N, Kk (I, 8.) in einer geraden Linie liegen, und er 
muß von C aus betrachtet den Kreis MN ebenfalld in der 
Richtung von Abend gegen Morgen beſchreiben, damit er 
zur Zeit feiner Oppoſition von K aus geſehen rückläufig er⸗ 
ſcheine. Bey der naͤchſtfolgenden Oppoſition befinde er ſich 
in N die Sonne in §, und der Mittelpunkt des ſich fort⸗ 
bewegenden Kreiſes ſey in C'; fo muͤſſen wiederum C, N, 
E, & in einer geraden Linie liegen, und die Zeit von einer 
Oppoſition bis zu der naͤchſtfolgenden wird der ſynodiſchen 
Umlaufszeit des Punkts C in Beziehung auf die Sonne 
gleich ſeyn. Demnach ſind wenigſtens in den Oppoſitionen 
die Halbmeſſer CM, C nach der Sonne gerichtet. Eben 
dieſes muß in der Naͤhe der Conjunktionen Statt finden, 
weil alsdann der ſcheinbare Durchmeſſer des Mars am Klein: 
ſten iſt. Mau laſſe daher den Mars den bewe lichen Kreis 
MN in derſelben Zeit beſchreiben, in welcher die Sonne ih⸗ 
ren ſcheinbaren Umlauf um die Erde vollendet; ſo wird er, 
wenn er bey einer Oppoſition der Erde am naͤchſten war, 
auch bey jeder der übrigen ihr am naͤchſten, und bey jeder 
Conjunktion von ihr am weiteſten entfernt ſeyn. 

Die Umlaufszeit des Punkts C wird ſich aus der ſyno⸗ 
diſchen Umlaufszeit dieſes Punks, und der Dauer des Jahrs 
ergeben. Man findet nemlich auf ahnliche Art, wie H. 61. 
für die Sonne und den Mond bewieſen worden iſt, daß, 
wenn 77 die zwey Umlaufszeiten find, 1 die größere, S 
die ſynodiſche Umlaufszeit iſt, und beyde Koͤrper ſich nach 
einerley Richtung bewegen, VS: = 1, mithin 
auch S: 18 — 111 ſich verhält, Alſo iſt durch die ſy⸗ 
nodiſche Umlaufszeit und eine der zwey periodiſchen Um⸗ 
laufszeiten die andere gegeben, wenn man weiß, ob die ge⸗ 
gebene Umlaufszeit die groͤßere oder die kleinere iſt. Da 
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nun der Mars ſchon bey einer Elongation von 137° von 
der Sonne ſtillſtehend, und von da an ruͤcklaͤufig iſt; fo 
muß, weil (E= CM und vermoͤge eines ähnlichen Beweis 
ſes wie in F. 90. die Umlaufszeit des Punkts Cum die 
Erde größer ſeyn, als die Umlaufszeit des Mars in dem 
Kreis MN, oder als die Umlaufszeit der Sonne, und man 
wird die zweyte der oben angegebenen Proportionen anwen⸗ 
den muͤſſen, um die Umlaufszeit 1 des Punkts C zu finden, 
zu deren Beſtimmung jetzt noch die Zwiſchenzeit zwiſchen 
zwey zunaͤchſt aufeinander folgenden Oppoſitionen des Mars 
erfordert wird. Man findet aber, wenn man verſchiedene 
Oppoſitionen mit einander vergleicht, Unterſchiede in den 
Zwiſchenzeiten, welche zu betraͤchtlich ſind, als daß ſie der 
ungleichfoͤrmigen Bewegung der Sonne allein koͤnnten zuge: 
ſchrieben werden; folglich muß auch die Bewegung des 
Punkts C ungleichfoͤrmig ſeyn. Im Mittel genommen wird 
man die ſynodiſche Umlaufszeit des Mars = 779 T. 22 St. 
finden, welche ſich zu der Umlaufszeit der Sonne nahe wie 
32 zu 15 verhält. Um fie genauer zu beſtimmen, nehme 
man eine Periode von 15 ſynodiſchen Umlaͤufen des Mars, 
welche hienach 32 Jahre ausmachen wird; ſo wird die auf 
das Ende dieſer Periode fallende Oppoſition des Mars 
wiederum nahe in demſelben Punkt der Ekliptik Statt fin⸗ 
den, in welchem man die erſte Oppoſition beobachtete, und 
die von der ungleichfoͤrmigen Bewegung der Sonne herrühs 
renden Unterſchiede muͤſſen ſich waͤhrend dieſer Periode ges 
gen einander aufheben, weil die Sonne in denſelben Punk- 
ten ihrer Bahn dieſelben Ungleichheiten in ihrer Bewegung 
zeigt (H. 40.). Eben dieſes muß auch bey der Bewegung 
des Punkts C der Fall ſeyn, weil die Periode von 5 ſy⸗ 
nodiſchen Umlaͤufen des Mars ſehr nahe gleich lang gefun⸗ 
den wird, wenn man zwey andere nahe in einerley Punkt 
der Ekliptik ſich ereignende Oppoſitionen beobachtet, wel⸗ 
cher von demjenigen verſchieden iſt, in welchem die zwey ex» 
ſteren ſich ereigneten. Aus einer großen Anzahl von Be⸗ 
obachtungen hat man die mittlere ſynodiſche Umlaufszeit des 
Mars = 779 T. 22 St. 28 M. 32,56 S. gefunden, wor: 
aus ſich, wie oben gezeigt wurde, die tropiſche Umlaufszeit 
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von C= 686 T. 22 St. 18 M. 43,73 S. und die ſideri⸗ 
ſche = 686 T. 23 St. 30 M. 39,05 S. ergiebt, je nach⸗ 
dem man der tropiſchen oder ſideriſchen Umlaufszeit der 
Sonne gleich ſetzt. 


$. 94. Nachdem man die Ränge des Mars zur Zeit 
feiner Oppoſition in M beobachtet hat, beſtimme man feine 
Länge wiederum, wenn von dem Augenblick dieſer Oppo⸗ 
ſition an ein Zeitraum verfloßen iſt, welcher der Umlaufs⸗ 
zeit von ( gleich iſt, mithin der Punkt ( ſich wiederum an 
demſelben Ort befindet, wo er bey der Oppoſition ſich bes 
fand. Da man nun die Umlaufszeit des Mars in dem Kreis 
MN, welche der Umlaufszeit der Sonne gleich iſt, kennt; 
fo wird man unter der Vorausſetzung einey leichfoͤrmigen 
Bewegung den Ort / des Mars in dieſem Kreis angeben 
konnen, wenn man ſchließt: wie ſich verhält die Umlaufszeit 
der Sonne zu der Umlaufszeit von (, fo verhalten ſich 360° 
zu der Anzahl Grade, welche der Mars von dem Punkt M 
an in der Zwiſchenzeit der Beobachtungen durchloffen hat. 
Nan wird 677° 4 13 oder 360 + 417° 4 ı3 finden, und 
„her wird, wenn der Mars zur Zeit der zweyten Beobach⸗ 
tung in m war, der Winkel ACm = 42 55 47 ſeyn. Da 
man die Länge des Mars fo wohl in der Oppoſition, als da 
er in m war beobachtet hat; fo keum man auch den Unterſchied 
(En der Längen, welcher 40° 46 50 ſey, Mithin kennt 
man die Winkel Cn, CEm des Dreyecks ECm, alſo auch das 
Verhaͤltniß von CE: Cm, welches hier dem Verhaͤltniß von 
1,52 170: 1 gleich ſeyn wird. Weun der Punkt von der 
Oppoſition an gerechnet zwey Umlaͤufe gemacht hat, beobachte 
man wiederum die Lange des Mars, welcher jetzt in u ſtehe. 
In dem Dreyeck n wird der Winkel Cn = 2 ELCH = 
85 51 34, und der Winkel Cn, welcher dem Unter⸗ 
ſchied der Längen des Mars bey dieſer Beobachtung und bey 
feiner Oppoſitiou gleich ſeyn wird, gegeben ſeyn. Folglich 
wird man das Verhaͤltniß von ZU ; C angeben koͤnnen, 
und dadurch wird auch das Verhaͤltniß von Cr : ( gege⸗ 
ben ſeyn, weil man das Verhaͤltniß von CE: ( kennt. 
Eben fo kann man die Zeiten abwarten, da der Punkt C 
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drey, vier Umlaͤufe u. ſ. w. von der Oppoſition an gerech⸗ 

net gemacht hat, und dadurch die Verhaͤltniſſe der Abſtaͤnde 
des Mars von dem Punkt Can mehreren Stellen bejtims 
men. Man wird finden, daß dieſe Abſtaͤnde ſich nur wer 
nig veraͤndern, und daher die Bahn MMeinem Kreis nahe 
kommt, deſſen Mittelpunkt in C fällt, Sie werden am 
kleinſten ſeyn, wenn der ſcheinbare Halbmeſſer der Sonne 
am groͤſten, und am groͤſten, wenn dieſer am kleinſten iſt. 
Wegen dieſes genaueren Zuſammenhangs der Bahn N 
mit der ſcheinbaren Bahn der Sonne um die Erde, laſſe 
man jetzt den Mars dieſe Bahn nicht mehr gleichförmig, fon: 
dern mit denſelben Veränderungen der Geſchwindigkeit bes 
ſchreiben, welche die Sonne in ihrer jahrlichen Bewegung 
zeigt, beſtimme daher den Ort m des Mars immer fo, 
daß Cm mit der an den gleichzeitigen Ort s der Sonne gezo⸗ 
genen Zs parallel ſey, und beobachte um den Winkel Tm 
zu erhalten, jedesmal auch die Laͤnge der Sonne. Man wird 
alsdenn den Unterſchied SEs der Laͤnge der Sonne bey der 
Oppoſition und derjenigen, welche fie in s hatte, mithin 
auch den Winkel Em = SEs haben, und wie vorhin das 
Verhaͤltniß von ZC : Cm finden. Unter dieſer Voraus⸗ 
ſetzung werden die Abſtaͤnde des Mars von dem Punkt C 
ſehr nahe den correſpondirenden ſcheinbaren Halbmeſſern der 
Sonne umgekehrt, mithin ihren Abſtaͤnden von der Erde 
direkt (§. 49. n. 5.) proportional gefunden werden; folge 
lich iſt die Bahn MM der ſcheinbaren Bahn der Sonne um 
die Erde aͤhnlich. 5 


F. 95. Um jetzt noch die Bahn CC’ genauer zu ber 
ſtimmen, gehe man von einer andern Oppoſition N des 
Mars aus, und ſtelle aͤhnliche Unterſuchungen, wie im vor⸗ 
hergehenden F. an. Wenn von dieſer Dppofition an die 
Umlaufszeit von C verfloffen iſt, ſtehe die Sonne in 1, man 
ziehe Cm mit der Kt parallel, welche der Bahn N in 
m' begegne; fo ſteht vermöge des vorhergehenden $. der 
Mars in m, und man erhält wie vorhin aus den Beobach⸗ 
tungen den Winkel EC m = & Hf, und, wenn m gezogen 
wird, den Winkel C Em. Hieraus ergiebt ſich das Ver⸗ 

. haliniß 
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haͤltniß von EC : C, und, weil Cm : C= Es’: Es, 
das Verhaͤltniß von EC“: Cm. Man hat aber das Ver⸗ 
haͤltniß von Cm : CH gefunden; folglich kennt man das 
Verhaͤltniß von CE: (. Dieſe Unterſuchungen zeigen, 
daß die Bahn CO beträchtlich von einem mit der Erde E 
concentriſchen Kreis abweicht, und der Abſtand CE bey ei⸗ 
ner Lange von 11 Z. 2° am kleinſten, bey 8 Z. 2 3 am 
gröften iſt. Die gerade Linie, welche dieſe zwey Punkte 
mit einander verbindet, iſt alſo die Apſidenlinie dieſer Bahn, 
und ba diejenigen Abſtaͤnde, welche auf beyden Seiten glei⸗ 
che Winkel mit der Apſidenlinie machen, einander gleich 
ſind; ſo wird ſie durch die Apſidenlinie in zwey gleiche und 
ähnliche Theile getheilt. Wenn die Sonne ſich in ihrem 
mittleren Abſtand von der Erde befindet, verhaͤlt ſich CE: 
Cm = '1,6656012 : 1, wenn CE am groͤſten, und wie 
1,3817858: 1, wenn CA am kleinſteu ift, und daher vers 
halt ſich der mittlere Werth von CE zu dem mittleren 


Werth von Cm = 1,5236935 : 1. 


§. 96. Man ziehe durch den Ort m (Fig. 33.) des 
Mars eine Parallele „ mit C, welche der von der Erde 
E an den gleichzeitigen Ort s der Sonne gezogenen Ks in 
begegne. Da vermöge des vorhergehenden F. immer m 
mit Es parallel iſt; fo it KTC ein Parallelogramm, und 
daher ut = CE, Cm = E (I, 34.) . Die ſcheinbaren Ver 
wegungen des Mars um die Erde werden alſo dieſelben wie 
vorhin ſeyn, wenn man den Punkt k um die Erde eine 
Bahn beſchreiben laßt, welche der MN, mithin auch, ver⸗ 
möge des vorhergehenden F. der ſcheinbaren Bahn der Sons 
ne um die Erde ahnlich iſt, und mit dieſer in gleicher Zeit 
beſchrieben wird, und annimmt, daß der Mars um den ſich 
fortbewegenden Punkt % dieſelbe Bahn beſchreibe, welche 
man dem Punkt C um die Erde E angewiefen hatte, fo daß 
dieſe zwey letztern Bahnen in gleichen Zeiten beſchrieben 
werden. Aber wenn man E und Cn oder mi und kE in 
einerley Verhaͤltniß vergroͤßert oder vermindert, ſo bleiben 
die Winkel (Em, Em, mithin auch die ſchein baren Bewe⸗ 
gungen des Mars, dieſelben wie vorhin. Man kann alſo 
Bohnendergers Aſtronomie, K 
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den Punkt mit dem gleichzeitigen Ort s der Sonne zuſam⸗ 
menfallen laſſen, und alsdenn wird das Verhaͤltniß von 
Cm: CE, oder von mu: ER dem Verhaͤltniß des Ab⸗ 
ſtands der Sonne von der Erde zu dem Abſtand des Mars 
von der Sonne gleich werden, welches in den mittleren 
Diſtanzen dem Verhaͤltniß von 1 1 1,5236935 gleich ſeyn 
wird (F. 95.). Von dem Merkur und der Venus wiſſen 
wir ſchon aus F. 84. und 85. daß fie um die Sonne ſich 
bewegen, man wird alſo der Analogie nach auch den Mars 
ſeine Bahn um die Sonne beſchreiben laſſen, und der 
Hauptunterſchied zwiſchen den zwey erſteren Bahnen und 
der Bahn des letzteren wird blos darinn beſtehen, daß die 
Bahnen des Merkurs und der Venus von der Bahn der 
Sonne um die Erde eingeſchloſſen werden, die Bahn des 
Mars aber groͤßer iſt als die letztere. Man nennt daher 
auch diejenige Planeten, deren Bahnen kleiner ſind, als die 
Sonnenbahn, die unteren, diejenige aber, deren Bahnen 
größer als die Bahn der Sonne um die Erde ſind, die 
oberen Planeten. 


F. 97. Daß die zwey unteren Planeten um die Son⸗ 
ne laufen, hat man H. 84. und 85. aus den Veraͤnderun⸗ 
gen ihrer Lichtgeſtalten geſchloſſen. Auch der Mars zeigt 
ſolche Veraͤnderungen, nur mit dem Unterſchied, daß er 
niemals ſichelſoͤrmig, ſondern, wenn feine Lichtgeſtalt am 
kleinſten iſt, ungefaͤhr ſo, wie der Mond vier Tage vor oder 
nach dem Vollmond erſcheint. Zur Zeit ſeiner Oppoſition 
zeigt er ſich als eine ganz beleuchtete Scheibe, und dieſer 
Geſtalt naͤhert er ſich wieder, wenn er von da an bis auf 
die erwähnte Graͤnze abgenommen hat, bey feinem Ver— 
ſchwinden in den Stralen der Sonne. Sein ſcheinbarer 
Durchmeſſer iſt zu klein, als daß man aus ſeinen Phaſen 
mit einiger Genauigkeit den Winkel finden koͤnnte, welchen 
die aus ſeinem Mittelpunkt an die Erde und an die Sonne 
gezogenen geraden Linien mit einander einſchließen. Indeſ⸗ 
fen liegen die Abweichungen der Beobachtungen und Bes 
rechnungen innerhalb der Graͤnzen der Fehler, welchen man 
bey dieſer Art von Beobachtungen ausgeſetzt iſt. Man 
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meſſe z. B. wenn man den Mars nach feiner Oppoſition, und 
nachdem der Punkt C von da an einen Umlauf gemacht hat, 
beobachtet, ſeinen groͤſten und kleinſten Durchmeſſer, und mau 
wird finden, daß fie ſich nahe wie 718 verhalten. Hienach vers 
haͤlt ſich der Abſtand der Lichtgraͤnze von dem Mittelpunkt 
des Mars zu feinem Halbmeſſer = 3: 4, und der Winkel, 
unter welchem die von dem Mars an die Erde E und die 
Sonne 5 gezogenen geraden Linien „E, ms ſich ſchneiden, 
wird ungefähr 41 Grade betragen (F. 71.). Man hat aber 
zu dieſer Zeit den Winkel CEm = 40° 46 50 gefunden 
(F. 94.), und daher find ms und CE einander fo nahe par 
rallel, als man von dergleichen Beobachtungen erwarten 
kann. Der Winkel Ems wird unter der Voraus ſetzung, 
daß ms und CE parallel ſeyen, am gröften, wenn „ den 
Kreis MN berührt, und das Verhaͤltniß von CE: Cm 
am kleinſten iſt. Mithin kann dieſer Winkel nicht größer 
werden als 47° 23, woraus mit den Beobachtungen über 
einſtimmend folgt, daß die Phaſen des Mars nicht kleiner 
werden koͤnnen, als die Phaſen des Monds find, wenn er. 
um 47° 23 von der Oppoſition abſteht, alfo fein Durch⸗ 
meſſer zu der Breite des beleuchteten Theils wie 200: 1077 
oder nahe wie 6 3 fi) verhält. 


§. 98. Man ſetze jetzt, wie es H. 87. bey den unte⸗ 
ren Planeten geſchehen iſt, die Sonne unbeweglich in s 
(Fig. 34.), ziehe durch „die Parallelen se, sm mit den Li⸗ 
nien RE, km in Fig. 33., und nehme auf dieſen Parallelen 
von dem Punkt s an immer ge = , am = km; fo wird 
die me in Fig. 34. der correſpondirenden mE in Fig. 33. 
beitändig gleich und parallel, mithin die ſcheinbare Bahn 
des Mars von e aus geſehen dieſelbe wie vorhin ſeyn. Und 
da man den Punkt 5 (Fig. 33.) in einer beliebigen Diſtanz 
von E nehmen darf, wenn man nur zugleich die mh oder 
CE fo nimmt, daß das Verhaͤltniß von E: km oder CH 
das vorige bleibt (§. 96.); fo wird, wenn man den Punkt 
* mit der Sonne s zufammenfallen läßt, welches ohnehin 
wenigſtens ſehr nahe Statt finden muß (F. 97.), der Punkt 
e in Fig. 34. eine Bahn um die 8 Sonne;! beſchrei⸗ 

i 2 
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ben, welche der ſcheinbaren Bahn der Sonne um die Erde 
in Fig. 33. gleich und aͤhnlich iſt, und die Bahn der Erde 
um die Sonne ſeyn wird, und zugleich wird der Mars m 
(Fig. 34.) um die Sonne in der Bahn mpg ſich herum bes 
wegen, welche der Bahn CC in Fig. 33. aͤhnlich ſeyn, und 
mit ihr in gleicher Zeit beſchrieben werden wird. ers 
gleicht man hiemit das, was $. 87. von den unteren Pla⸗ 
neten bewieſen worden iſt; ſo wird ſich um die ruhende 
Sonne zunaͤchſt der Merkur, hierauf die Venus, hernach 
die Erde, und nach dieſer der Mars in beynahe kreisfoͤrmi⸗ 
gen Bahnen bewegen, welche in deſto größeren Zeiten bes 
ſchrieben werden, je groͤßer die mittleren Abſtaͤnde von der 
Sonne ſind. Von der Sonne aus geſehen werden dieſe 
Planeten mit der Erde beftändig nach einerley Richtung 
ſich bewegen, nemlich von Abend gegen Morgen. 


F. 99. Die Stillſtandspunkte eines oberen Planeten 
werden auf eine ähnliche Art gefunden, wie es F. 90. bey 
den unteren Planeten gezeigt worden iſt, wenn man auch 
hier die Bahnen kreisfoͤrmig und mit gleichfoͤrmiger Ge⸗ 
ſchwindigkeit beſchrieben vorausſezt. Es ſeyen nemlich 
mpg , aeb die kreisfoͤrmigen Bahnen eines obern Planeten 
m und der Erde e um den Mittelpunkt s, in welchem ſich 
die Sonne befinde. Zur Zeit eines Stillſtands befinde ſich 
der Planet in n, die Erde in e. Man ziehe die Tangen⸗ 
ten ml, el an m und e, welche die Richtungen der Bewer 
gung des Planeten und der Erde beſtimmen, und auf deus 
ſelben feyen von m und e an die wut, er auf einerley Seite 
der geraden Linie me fo genommen, daß t zu et ſich vers 
halte wie die Geſchwindigkeit “ des Planeten zu der Ger 
ſchwindigkeit v der Erde. Man ziehe ze, und die Tangen⸗ 
te mt ſchneide die et in J, letztere begegne der Planeten bahn 
in p, und ihre Verlängerung begegne ihr in J. Endlich 
ſeyen „1, sp gezogen. Da der Planet feine geocentriſche 
Laͤnge nicht verändern ſoll; fo muͤſſen me und Zt parallel 
ſeyn, und es wird ſich verhalten 


I. 
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va: Va = F 
9e + ge % se 1p (II, 6. u. III, 36.) 
2 : b Va le : pe 
Betrachtet man den Punkt e als gegeben; fo iſt die pe, 
mithin auch die le gegeben, deren Verhaͤltuiß zu pe dem 
gegebenen von v: J Vs gleich iſt. Mau findet alſo 
den Ort des Planeten, wo er ſtehen muß, wenn er von 
dem gegebenen Ort e der Erde geſehen ſtillſtehend erſchei⸗ 
nen ſoll, wenn man aus dem gegebenen Punkt “eine Tan⸗ 
gente Im an die Planetenbahn zieht. 
Aus obiger Proportion folgt ferner 
vn; v Un = il, : p. s g 
Es iſt aber, wenn man ge = R, am oder p = ſetzt 


ges he - se 7 (1,47); 


N 
72 : rr ge : sm 


Na (ra- Ra) : 22 (2 N = 7 
und DV ra- R ır 92 Fa Fe 7 ı SH. 1 
Demnach kennt man in dem bey m rechtwinklichten 
Dreyeck Ims das Verhaͤltniß der um den rechten Winkel lies 
genden Seiten, woraus man den Winkel lem findet, wel⸗ 
cher dem Winkel Im gleich iſt, weil ſo wohl Ims als „er 
rechte Winkel ſind, und ſich daher ein Kreis um das Viereck 
Imes beſchreiben laͤßt. Man addire 909 zu dem Winkel 
lem oder lem; ſo erhaͤlt man den Winkel mes, welcher der 
Elongation des Planeten von der Sonne zur Zeit des Still⸗ 
ſtands gleich iſt. i . 
Heißt die Umlaufszeit der Erde oder die Zeit eines 
ſcheinbaren Umlaufs der Sonne 7, und die Umlaufszeit des 
Planeten t; fo verhält ſich, wie in H. 90. 
„ V Rt v 
52: Va Nala: 1272 
V4 :v2-P2 = : Rea 7212 
72 (= R°) 7 ˙2 . 28 = (a 2) Pa: Ratz - 0 1 


mil 2 sm 


Da in gegenwärtigem Fall r > Iz fo darf, wenn eis 
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Stillſtand möglich feyn fol Et nicht kleiner als 17, mits 
hin K: 1 nicht 1: f ſeyn. In Beziehung auf den 
Mars iſt K: = 1000 ; 1524, und 7: t=Ioooo: 
18807, alſo K : : t, und daher finden wirklich 
guf beyden Seiten der Oppoſition Stillſtaͤnde des Mars 
Statt, welches mit den F. 92. angeführten Erfahrungen 
uͤbereinſtimmt. * 

Weil mi: m = Sin. tot.: Tang. mis 

= Sin. tot.: Tg. (180 mes), (III, 22.); 

fo verhält fih auch 

＋ VN R: VRUR- Ve Sin, tot.: Tg. (1800 - mes), 
woraus ſich die Elongation mer des Planeten von der Sonne zur 
Zeit feines Srillſtands ergiebt. 

Unter der Vorausſetzung, daß 18: RS S: Ta, welche 
auch bey dem Mars zutrifft, verhaͤlt ſich 

„: N = RA : 12212 

v-R:R a 

v2-R*: R(r+-&) 155 Raa -＋Y2 I: 7272 

722 (ra- Ra) : IR CHR 

T2 Ga- Ra): Ra- = IR HTR): rag, 
} oder mi” em R (TN 2 2 

= = + 1 8 15 


folglich Sin. tot.: Tg. (180. mes) A 1 5 

Demnach ift, wenn man die mittleren Diſtanzen nimmt, 
fuͤr den Mars . 
ö he 
Tg. (1800 - mes) = BT 
2,5236935 
= Tang. 430 48“ 18% 

mes = 1360 11“ 42%. a 
Wegen der ungleichfürmigen Bewegung des Mars und der 
Ungleichheit ſeiner Abſtaͤnde von der Sonne, veraͤndern ſich dieſe 
Elongationen von der Sonne betraͤchtlich, und fallen zwiſchen 


Sin, tot. 


. 


130 und 146 Gr. 


§. 100. Die betraͤchtlichen Veraͤnderungen des ſchein⸗ 
baren Durchmeſſers des Mars ſtimmen genau mit den Ver⸗ 
aͤuderungen ſeines Abſtands von der Erde, welche ſich aus 
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den F. 95, und 96. angeführten Verhaͤltnißen ergeben. In 
der Oppoſition ſteigt er bis auf 24,7 Sekunden, in der 
Naͤhe feiner Conjunktion aber beträgt er nur noch 4 Ger 
kunden. Setzt man den mittleren Abſtand der Sonne von 
der Erde = 1; fo iſt der kleinſte Abſtand des Mars von 
der Sonne = 1,3817858, und daher fein Abſtand von der 
Erde in der Oppoſition = , 3817888, wenn die letztere in 
ihrem mittleren Abſtaud von der Sonne ift. Dieſer iſt 
aber um o, 016832 kleiner als der groͤſte Abſtand der Son⸗ 
ne von der Erde, und daher wird der kleinſte Abſtand des 
Mars von der Erde = 0,3649326 ſeyn. Der groͤſte Ab⸗ 
ſtand des Mars von der Erde findet in der Conjunktion mit 
der Sonne Statt, wenn er und die Erde zugleich am wei⸗ 
teſten von der Sonne abſtehen, und iſt demnach = 2,6824544. 
In dieſer Diſtanz betraͤgt alſo der ſcheinbare Durchmeſſer 
des Mars nur noch 335, und in einer Diſtanz, welche 
dem mittleren Abſtand der Sonne von der Erde gleich iſt, 
9, (9. 40 n. 5.) 

Wenn der Mars der Erde am naͤchſten iſt; ſo muß 
ſeine Horizontalparallaxe 2,74 mal groͤßer ſeyn, als die 
mittlere Parallaxe der Sonne (§. 49. n. 1.), mithin na⸗ 
he = 24,1. Man hat daher feine Parallaxe, wenn er in 
Oppoſition mit der Sonne war, nach der F. 48. gezeigten 
Methode beſtimmt, und aus dieſer mittelſt des bekannten 
Verhaͤltnißes feines Abſtands von der Erde zu dem mitt⸗ 
leren Abſtand der Sonne von der Erde nach F. 49. u. 1. 
die mittlere Sonnenparallaxe geſchloſſen, welche man auf 
dieſem Weg ſchon genauer, als durch die Beobachtungen 
der Sonne ſelbſt, gefunden hat, weil ein in der Beſtim⸗ 
mung der Parallaxe des Mars begangener Fehler einen 
ungefähr 23 mal kleineren Fehler in der Parallaxe der Sons 
ne hervorbringt. 

Da der Mars der Erde in ſeiner Oppoſition ſo nahe 
kommen kann; ſo fragt es ſich, ob er nicht wie der Mond 
von dem Schatten der Erde, getroffen werden koͤnne? Es 
ergiebt ſich aber aus dem in Halbmeſſern der Erde ausge⸗ 
drückten mittleren Abſtand der Sonne von der Erde, und 
aus dem oben angegebenen Verhaͤltuniß dieſes Abſtands zu 
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dem kleinſten Abſtand des Mars von der Erde, dieſer letz⸗ 
tere 8553 Halbmeſſern der Erde, da hingegen der Schat⸗ 
ten der Erde ſich nur auf eine Diſtanz von etwa 216 Erd⸗ 
halbmeſſern ſich erſtreckt (§. 70.). Folglich kann der Mars 
niemals von dem wahren Schatten der Erde getroffen wer, 
den. Wenn er zur Zeit ſeiner Oppoſition eine geringe Breis 
te hat; fo muß man auf ihm die Erde als eine dunkle 
Scheibe, deren ſcheinbarer Durchmeſſer nicht über 48/2 
gehen kann, vor der Sonne voruͤbergehen ſehen, und das 
her kann auch der Halbſchatten der Erde von dieſer aus 
nicht bemerkbar ſeyn. f 


F. 101. Durch Ferneöhren beobachtet man auf der 
Scheibe des Mars große dunkle Flecken, welche nicht immer 
deutlich begraͤnzt find, und ihre Geſtalt öfters verändern, 
Aus ihren Bewegungen ergiebt ſich, daß dieſer Planet in 
24 St. 39 M. 21 S. ſich von Abend gegen Morgen um 
ſeine Axe dreht, und er folglich, wie auch ſchon aus den 
Veraͤnderungen ſeiner Lichtgeſtalt erhellt, ein kugelfoͤrmiger 
Körper iſt, welcher vermoͤge der Veraͤnderung feiner Pha⸗ 
ſen ſein Licht von der Sonne erhaͤlt. Seine Umdrehungs⸗ 
axe iſt gegen die Ebene der Ekliptik um einen Winkel von 
59 42 geneigt, und die Durchſchnittslinie der Ebene ſei⸗ 
nes Aequators mit einer Ebene, welche durch ſeinen Mit⸗ 
telpunkt mit der Ekliptik parallel gelegt iſt, iſt einer gera⸗ 
den Linie parallel, welche die Punkte 2 Z. 17° 47 und 
4 Z. 17 47 der Ekliptik mit einander verbindet, fo daß 
dem erſteren dieſer Punkte derjenige Punkt entſpricht, von 
welchem bey der Axendrehung die Bewegung der unter ſei⸗ 
nem Aequator liegenden Punkte aus der füdlichen Seite 
ber Ekliptik gegen die noͤrdliche geſchieht. Der Mars hat 
übrigens nicht genau die Geſtalt einer Kugel, ſondern iſt 
unter den Polen etwas zuſammengedruͤckt. Seine Umdre⸗ 
hungsaxe verhält ſich zu dem Durchmeſſer ſeines Aquators 
nahe wie 15: 16. 


F. 102. Der glaͤnzendſte Planet nach der Venus ift 
der Jupiter, welcher ſie zuweilen noch an Helligkeit über⸗ 
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trifft. Ehe er mit der Sonne in Oppoſition kommt, und 
wenn er ungefaͤhr 116 Grade von ihr abſteht, wird er ftille 
ſtehend, und fängt hernach an, ſich ruͤckwarts zu bewegen. 
Die Geſchwindigkeit dieſer retrograden Bewegung wachst 
bis zu dem Augenblick der Oppoſition, worauf er ſich nach 
und nach laugſamer bewegt, bis er auf der andern Seite 
nur noch 116 Grade von der Sonne abſteht, wo er wie⸗ 
derum ſtille zu ſtehen ſcheint. Von dieſem Punkt an wird 
er wieder rechtlaͤufig, bis er in den Sonnenſtralen ver⸗ 
ſchwindet. Die Dauer der retrograden Bewegung, ſo wie 
der ganze Bogen des Rückgangs ſind aber merklich ungleich, 
und im Mittel betraͤgt die erſtere 119 Tage, der letztere 
10 Grade. Es folgt aus dieſen Erſcheinungen daß die Be⸗ 
wegung des Jupiters im Allgemeinen von Abend gegen 
Morgen gerichter iſt, und man fie, wie die des Mars, in 
zwey Umlaufsbewegungen zerfaͤllen kann, nemlich in eine 
kreisförmige Bewegung UNm (Fig. 33.), welche zu einem 
Umlauf ein Jahr erfordert, und in eine forträckende Bewe⸗ 
gung des Mittelpunkts C dieſes Kreiſes in der Bahn CC 
um die Erde E. Die Umlaufszeit in der Bahn CT’ er⸗ 
giebt ſich, wie bey dem Mars gezeigt wurde, aus der Zeit 
zwiſchen zwey zunaͤchſt aufeinander folgenden Oppoſitionen 
des Jupiters und der Umlaufszeit der Sonne. Die erſtere 
iſt im Mittel = 398 T. ar St. 12 M. 58,41 S. wor⸗ 
aus ſich die tropiſche Umlaufszeit von C = 4330 T. 14 St. 
39 M. 6 S. und die ſideriſche = 4332 T. 14 St. 18 M. 
41 S. ergiebt. Sodenn findet ſich, daß die Bahn MN 
der ſcheinbaren Bahn der Sonne um die Erde aͤhnlich, und 
die an den Ort m des Jupiters gezogene Cm beftändig mit 
der von der Erde P an den gleichzeitigen Ort s der Sonne 
gezogenen E parallel iſt, endlich daß die Bahn CC' von 
einem mit der Erde concentriſchen Kreis merklich, aber nicht 
ſo betraͤchtlich, wie bey dem Mars verſchieden iſt. Im 
Mittel iſt das Verhaͤltniß von Cm : CE dem von 1: 
5,2027911 gleich, wenn aber die Sonne in ihrer mittleren 
Entfernung von der Erde ſich befindet; fo verhaͤlt ſich Cm: 
CE=1: 6,4534832, und wie 1: 49521290, je nach⸗ 
dem CH am groͤſten oder am kleinſten iſt. f 
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Der ſcheinbare auf der Ekliptik ſenkrechte Durchmeſſer 
des Jupiters iſt in der Oppoſition am groͤſten, wo er bis 
auf 47% ſteigt, in der Nähe feiner Conjunktion mit der 
Sonne beträgt er noch 287. i 

§. 103. Um den Jupiter beobachtet man vier kleine 
Sterne, welche ihn beſtaͤndig begleiten, und daher ſeine 
Trabanten (Satellites) heißen. Sie veraͤndern jeden Au⸗ 
geublick ihre Lage unter ſich und gegen den Jupiter, und 
ſtehen bald auf dieſer, bald auf jener Seite deſſelben, jeder 
entfernt ſich aber von ihm nur bis auf gewiſſe Graͤnzen. 
Man nennt denjenigen Trabanten den erſten bey welchem 
dieſe Graͤnzen am engſten ſind, und beſtimmt nach ihren 
groͤſten Digreſſionen von dem Jupiter ihren Rang. Sie 
ſcheinen ſich nahe in einer mit der Ekliptik parallen geraden 
Linie, oder in einer ſehr ſchmalen Ellipſe hin und her zu 
bewegen, in der Naͤhe ihrer groͤſten Digreſſionen in Bezie⸗ 
hung auf den Jupiter ſtille zu ſtehen, und mit ihrer An naͤ⸗ 
herung zu dem Jupiter ihre relative Bewegungen zu bes 
ſchleunigen. Jeder der Trabanten entfernt ſich auf beyden 
Seiten nahe gleich weit von dem Jupiter, und uͤberhaupt ſind 
ihre Bewegungen um den Jupiter denjenigen aͤhnlich, wel: 
che man bey den unteren Planeten um die Sonne beobach— 
tet. Folalich bewegen fie ſich nahe in conceutriſchen Kreiſen 
um den Jupiter als Mittelpunkt, deren Ebenen nur wenig 
gegen die Ebene der Ekliptik geneigt ſind. 

Man ſieht die Trabanten des Jupiters, wenn ſie ſich 
ihm naͤhern, oft verſchwinden, ob ſie gleich noch weit von 
ihm abſtehen, der dritte und vierte erſcheinen zuweilen wie⸗ 
der ehe fie noch die Scheibe des Jupiters erreichen, ſehr fels 
ten beobachtet man dieſes auch bey dem zweyten. Zuweilen 
ſieht man ſie auch bey ihrem Abruͤcken von dem Jupiter in 
rinem kleinen Abſtand von ihm verſchwinden, und nach eis 
niger Zeit in einem groͤßeren Abſtand wieder zum Vorſchein 
kommen. Dieſe Verſchwindungen ſind den Mondsfinſter⸗ 

niſſen vollkommen aͤhnlich, und die ſie begleitende Umſtaͤnde 
laſſen in dieſer Hinſicht keinen Zweifel übrig. Man ſieht 
die Jupiters trabanten beſtaͤndig auf derjenigen Seite des 
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Jupiters verſchwinden, welche der Sonne entgegengeſetzt 
UL, und folglich auf derſelben Seite, auf welche, wenn der 
Jupiter ein dunkler Körper iſt, der Schattenkegel fällt, wel⸗ 
chen er wirft. Je naͤher der Jupiter ſeiner Oppoſition 
kommt, deſto näher bey ihm ereignen ſich die Verfinſterun⸗ 
gen. Endlich entſpricht die Dauer ihrer Verfinſterungen 
genau der Zeit, welche ſie gebrauchen muͤſſen, um dieſen 
Schattenkegel zu durchlaufen. Daß aber der Jupiter ſo 
wohl als ſeine Trabanten dunkle Koͤrper ſeyen, welche nur 
von der Sonne ihr Licht empfangen, erhellt daraus, daß 
man einigemal feine Trabanten hat vor feiner Scheibe Porz 
übergeben, und auf fie ihren Schatten werfen ſehen, wels 
cher während ihrer Bewegung eine mit der Richtung derſel⸗ 
ben parallele Chorde der Jupiters ſcheibe beſchrieb. Ser 
ſchel ſahe den 6. April 1780 den Schatten des dritten Tra⸗ 
banten und den Trabanten ſelbſt auf der Jupitersſcheibe. 
Der Schatten war ſo ſchwarz und ſcharf begraͤnzt, daß er 
ſeinen ſcheinbaren Durchmeſſer meſſen konnte, welchen er 
2 1,5062 fand *). Wenn dieſe Trabanten zwiſchen den 
Jupiter und die Sonne zu ſtehen kommen; ſo bilden ſie 
alſo auf ihm wahre Sonnenfinſterniße, welche denenjenigen 
vollkommen aͤhnlich find, die der Mond auf der Erde vers 
urſacht. 


Da die Jupiterstrabanten um die Zeit ihrer Verfiuſte⸗ 
rungen ſich in dem von der Erde abgekehrten Theil ihrer 
Bahnen befinden, und dieſen in der Richtung von Abend 
gegen Morgen durchlaufen; ſo bewegen ſie ſich um den Ju⸗ 
piter nach eben dieſer Richtung. 5 


F. rog. Die Beobachtung der Verfinſterungen der 
Jupiterstrabanten iſt das ſicherſte Mittel, ihre Vewegun⸗ 
gen zu beſtimmen. Man erhaͤlt ihre ſynodiſchen Umlaufs⸗ 
zeiten um den Jupiter ſehr genau, wenn man weit von ein⸗ 
ander entfernte in der Naͤhe der Oppoſition des Juplters 
beobachtete Finſterniße mit einander vergleicht, und die Zwi⸗ 
ſchenzeit mit der Anzahl der ſynodiſchen Umlaͤufe dividirt. 


) Philos. Trans. 1794. 
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Die ſynodiſchen Umlaufszeiten der vier Trabanten des Ju⸗ 
piters ſind folgende: 
T. St. M. S. 
I. 1 18 28 35,9454 
II. 3 13 17 53,7309 
III. 2 3 59 35,8257 
IW idee 
Hieraus ergeben ſich mittelſt der Proportion F. 61. 
die ſideriſchen Umlaufszeiten, wenn man 7 der ſideriſchen 
Umlaufszeit des Jupiters gleich ſetzt, 
T. S S. 
L. 1 18 27 33,5049 
II. 3 13 13 42,0399 
Ill. 2 3 442 33,3605 
IV. 16 106 32 11,2712 
Eben ſo finden ſich die periodiſchen Umlaufszeiten in 
Beziehung auf die Aequinoktialpunkte, wenn man 7 der 
periodiſchen Umlaufzeit des Jupiters gleich ſetzt, 


T. St. M. S. 
L. 1 18 27 33/4763 
II. | 3 13 13 41,9483 
III. 7 3 42 38894 
IV. 16 0 
Dividirt man 360° mit den perfodiſchen Umlaufszei⸗ 
ten; ſo erhaͤlt man folgende Bewegungen der Trabanten in 
Beziehung auf die Aequinoktialpunkte waͤhrend eines mitt⸗ 
leren Sonnentags: 
IJ. 68. 23° 29 20375052 
II. 3 11 22 29, 148008 
III. 1 20 19 3, 534822 
IV, o 21 34 15,988200 | 
Die taͤgliche ſideriſche Bewegung erhaͤlt man aus der 
hier angegebenen, wenn man die Bewegung der Aequinok⸗ 
tialpunkte in einem Tag, d. i. 07137166 davon abzieht. 
Zwiſchen den Bewegungen der Jupiterstrabanten fin⸗ 
den folgende merkwürdige Verhaͤltniße Statt. Nimmt 
man 247 ſynodiſche Umlaͤufe des erſten Jupiterstrabanten, 


+ t. 73 
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123 des zweyten, 61 des dritten und 26 des vierten; ſo 
erhält man folgende Perioden: 
T. St. M. S. 
247 Uml. d. I. 
123 — — = 
61 — — Ul. 437 3 35 25:33 
26 — — IV. 2 435 14 13 2,55 
Alſo kommen nach Verfluß von 437 Tagen 33 St. 
die drey erſten Trabanten des Jupiters wiederum ſehr nahe 
in dieſelbe Lage ſo wohl unter ſich, als in Beziehung auf 
die Sonne und Jupiter. 
Es ſeyen die täglichen Bewegungen des erſten, zwey⸗ 
ten und dritten Trabanten beziehungsweiſe nn, n'; ſo i 
n = 0% 230 29 20%75652 
n. = 3 10 38 7,0090644 
nan, = 10 4 7 27445296 
%% Wi 
n+t2n-3n= o 6 o 0,001092, 
welcher Unterſchied nach 100 Jahren noch nicht ganz 40 Se: 
kunden ausmacht. 


F. 105. Um die aus dem Mittelpunkt des Jupiters 
geſehene (jovicentriſche) Länge der Trabanten zu beſtim⸗ 
men, beobachte man, wenn ſie von dem Jupiter bedeckt 
werden, oder vor demſelben voruͤbergehen, die Zeiten der 
Eintritte und Austritte an der Jupftersſcheſbe; jo wird 
der in die Mitte zwiſchen die zwey Beobachtungen fallende 
Augenblick ſehr nahe die Zeit ſeyn, wo der Trabant mit 
dem Jupiter von der Erde aus geſehen einerley Laͤnge hatte. 
Beobachtet man auch die Laͤnge des Jupiters; ſo wird man 
zugleich die povicentriſche Laͤnge des Trabanten haben, wel⸗ 
che der geocentriſchen Laͤnge des Jupiters gleich, oder um 
180° davon verſchieden ſeyn wird, je nachdem der Trabant 
von dem Jupiter bedeckt wurde, oder vor demſelben vor⸗ 
übergieng, welche zwey Fälle leicht dadurch von einander zu 
unterſcheiden ſind, daß der Trabant im erſten Fall von 
Abend gegen Morgen, im letztern von Morgen gegen Abend 
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ſich bewegt. Da man nun die Bewegungen der Trabanten 
kennt; ſo kann man ihre Laͤnge, wenn ſie einmal fuͤr irgend 
einen Zeitpunkt beſtimmt iſt, für eine andere gegebene Zeit 
unter der Vorausſetzung berechnen, daß ſie ſich gleichfoͤrmig 
um den Jupiter bewegen, welche den Beobachtungen ihrer 
Verfinſterungen zu Folge wenigſtens beynahe richtig iſt. 

Hieraus ergiebt ſich eine einfache Methode, das Ver— 
haͤltniß des Abſtands des Jupiters von der Sonne zu dem 
Abſtand der Erde von der Sonne zu finden. Zu einer 
Zeit, da der Jupiter ungefähr 90 Grade von der Sonne 
abſteht, beobachte man eine Verfinſterung des dritten Tra⸗ 
bauten des Jupiters, wo ſo wohl der Anfang als das Ende 
derſelben ſichtbar ſeyn wird. Die Erde ſey in K (Pig. 38.) 
die Sonne in §, der Jupiter in 5, und man ziehe SL, 
Ee, S. Der zwiſchen den Anfang und das Ende der 
Verfinſterung in die Mitte fallende Augenblik wird ſehr 
nahe die Zeit ſeyn, da der Trabaut in m mit dem Mittel⸗ 
punkt S der Sonne und dem Mittelpunkt F des Jupiters 
in einer geraden Linie ſtund. Von der Erde E ſey die K 
nach dem Punkt der Fruͤhlingsnachtgleiche hin und durch 7 
die J mit V parallel gezogen; fo iſt YE die geocentri⸗ 
ſche Laͤnge des Jupiters, VH die Länge der Sonne, wel⸗ 
che beyde durch Beobachtungen, die man um die Zeit der 
Finſterniß angeftellt hat, koͤnnen gefunden werden, und das 
her iſt der Punkt SK.) als Unterſchied dieſer Längen geges 
ben. Vermoͤge des vorhergehenden kann man fuͤr den Au⸗ 
genblik der Mitte der Verfinſterung des Trabauten ſeine 
jovicentriſche Laͤnge % berechnen, und da man ve = 
VEF (I, 20.) hat; fo kennt man den Winkel m oder 
EFS=VEF-uFm Mithin find die Winkel des Dreyecks 
Sl, und dadurch das Verhaͤltniß von SE: SF gegeben. 
Mau wird finden, daß dieſes Verhaͤltuiß, wie auch ſchon aus 
H. 102. erhellt, veraͤnderlich iſt, und der mittlere Abſtand 
des Jupiters von der Sonne zu dem mittleren Abſtand der 
Erde von der Sonne ſich wie 5,20279 : 1 verhält. 


F. 106. Man hat im Ioz2ten F. gefunden, daß, wenn 
man die Bewegung des Jupiters um die Erde aus den zwey 
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kreisförmigen Bewegungen in der Bahn MN und in der 
Bahn CC! zuſammenſetzt, immer die von Can den Jupiter 
m gezogene Cm mit der von der Erde Fan den gleichzeiti⸗ 
gen Ort o der Sonne gezogenen Ks parallel feyn muß, und 
ſich im Mittel CE: Om wie 5,20279 : 1 ſich verhält; 
folglich iſt, weil auch me: E = 5,0279 : I, m ı sE= 
C : C. Da nun wegen der Parallelen Um und Er die 
Winkel ( und ms gleich, und wegen CE> Cm, ms 
die zwey übrigen Winkel der Dreyecke CEm, Ems 
nothwendig ſpitz ſind; ſo ſind dieſe Dreyecke gleichwinklicht 
(VI, 2.), und wegen der gemeinſchaftlichen Seite w ein: 
ander gleich (I, 26.). Folglich iſt CE ein Parallelo⸗ 
gramm, und die Bahn MN der ſcheinbaren Bahn d' der 
Sonne um die Erde gleich und aͤhnlich, welches in F. 95. 
auch von dem Mars bewieſen worden iſt. Demnach werden 
auch die ſcheinbaren Bewegungen des Jupiters dieſelben 
ſeyn, wie unter der im ro2ten F. gemachten Voraus ſetzung, 
wenn man die Sonne um die Erde ſich bewegen, und den 
Jupiter um die Sonne eine Bahn beſchreiben laͤßt, welche 
der Bahn (C gleich und aͤhnlich iſt, und in einerley Zeit 
mit dieſer beſchrieben wird. Nimmt man aber die Erde 
als beweglich an; ſo wird der Jupiter um die ruhende Son⸗ 
ne diefelbe Bahn beſchreiben, welche man ihm unter der 
vorhergehenden Vorausſetzung um die ſich bewegende Son⸗ 
ne angewieſen hatte, wie dieſes $. 98. von dem Mars ber 
wieſen worden iſt. 


$. 107%, Man beobachte, wenn der Jupiter ſich in 
der Nähe feiner Dppofition mit der Sonne befindet, die 
Verfinſterung eines ſeiner Trabanten, und berechne mittelſt 
der bekannten ſynodiſchen Umlaufszeit dieſes Trabanten (F. 
104.) die Zeiten der folgenden Verfinſterungen deſſelben, 
indem man zu der beobachteten Zeit einen, zwey, drey u. fü 
w. ſynodiſche Umläufe addirt. Man wird finden, daß die 
Verfinſterungen immer ſpaͤter und ſpaͤter als nach der Ver 
rechnung eintreffen, ſo wie der Jupiter von ſeiner Oppoſi⸗ 
tion abruͤckt, mithin ſein Abſtand von der Erde waͤchst. 
In der Naͤhe feiner Conjunktion mit der Sonne wird ber 
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Unterſchied am groͤſten ſeyn, und beynahe auf 16 Minuten 
ſteigen. Nach der Conjunktion wird der Uuterſchied bey 
gleicher Entfernung des Jupiters von der Erde eben ſo groß 
wie vorher ſeyn, mit der Annäherung des Jupiters zu feiner 
Conjunktion nach und nach eben ſo wieder abnehmen, wie er 
vorher zugenommen hatte, und in der Conjunktion ſelbſt 
wieder verſchwinden. Dieſe Erſcheinungen beobachtet man 
auch bey den Übrigen Trabanten, die Unterſchiede jind bey 
jedem derſelben in gleichen Abſtaͤnden des Jupiters von der 
Erde gleich groß, und den Veraͤnderungen der Abftände pros 
portional. Glaus Römer aͤuſſerte zuerſt im Jahr 4675 die 
Vermuthung, daß dieſe Verſpaͤtigung der Fiuſterniße der 
Jupiterstrabanten in der Nähe der Conjunktionen, und ih⸗ 
re Voreilung in der Naͤhe der Oppoſitionen ihren Grund 
in der nicht augenbliklichen Fortpflanzung des Lichts habe, 
und daß dieſes eine merkliche Zeit gebrauche, um den Durd): 
meſſer der ſcheinbaren Bahn der Sonne um die Erde zu 
durchlaufen, weil der Jupiter in ſeiner Oppoſttiou der Erde 
um dieſe Diſt anz naher iſt, als in der Conjunktion. Unter 
dieſer Vorausſetzung muͤſſen uns die Verfinſterungen der 
Jupiterstrabanten im erſteren Fall fruͤher erſcheinen, als im 
letztern, um die ganze Zeit, welche das Licht gebraucht, 
um den Durchmeſſer der Sonnenbahn zu durchlaufen. Das 
Geſetz der Verzoͤgerungen dieſer Finſterniße entſpricht dieſer 
Hypotheſe ſo, genau, daß man ſie nicht verwerfen kann. 
Es folgt daraus, daß das Licht eine Zeit von 8 Minuten 
13,2 Sekunden gebraucht, um von der Sonne zu der Erde 
zu kommen, und dieſen Raum mit einer gleichfoͤrmigen Ge⸗ 
ſchwindigkeit durchlauft. 5 ’ 


F. 108. Da man jetzt das Verhältniß der Abſtaͤnde 
des Jupiters und der Erde von der Sonne kennt (§. 103.) 
fo koͤnnen die jovicentriſchen Längen der Jupiterstrabanten 
mittelſt der Beobachtungen ihrer Verfinſterungen genauer 
beſtimmt werden. Zur Zeit des Mittels der Finſteruiß 
ſteht der Trabant in „ (Fig. 35.) mit der Sonne § und 
dem Jupiter ‚Fin einer geraden Linie. Durch die Beob⸗ 
achtung der Langen der Sonne und des Jupiters erhält man 
den 
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den Winkel SEF an der Erde E, welcher dem Unterſchied 
derſelben gleich iſt, und uͤberdieß kennt man das Verhaͤltniß 
von SF zu SE. Folglich kann der Winkel 8. gefunden 
werden, welcher ſpitz ſeyn muß, da SFT> SE ik. Man 
ziehe J mit der von E nach dem Punkt der Frühlings⸗ 
nachtgleiche gezogenen EY parallel; fo iſt eJv= JEU = 
der beobachteten Laͤnge des Jupiters, und daher die jovi⸗ 
centriſche Länge vFm des Trabanten = ev e = 
IE -S JE. 

Weil man ſo wohl den Eintritt als den Austritt des 
Trabauten um fo viel zu ſpaͤt ſieht, als das Licht Zeit ges 
brauchte, um den Raum % zu durchlaufen; fo muß man 
noch das Verhaͤltniß von SE ; ZF ſuchen, mittelſt deſſen 
man dieſe Zeit = 82 (8 13%) findet, welche von dem 
Augenblik des aus den Beobachtungen abgeleiteten Mittels 
der Finſterniß abgezogen werden muß, um den Augenblik 
zu finden, da der Trabant die beobachtete jovicentriſche Yänz 
ge hatte. Die jovicentriſchen Laͤngen der vier Trabanten 
für den erſten Januar 1780 und 1801 um Mitternacht nach 
dem Pariſer Meridian ſind folgende: i 

I. 08. 15% O 40% 

1. Januar J II. 10 IT 50 25 
1750. ] III. G 10 15 15 
ir 

I. 10% 24° 2 23“ 

1. Januar) II. 1 29 33 26 
1801. III. 6. 17 5 38 
IV. o 15 12 41 

Man ſetze die Epoche der Länge des erſten Traban⸗ 
ten = 4, des zweyten = a”, des dritten S a); fo iſt für 
den erſten Januar 1801 I 

a — 108. 24 29 230 

enen 

1 un EEE RT — 

4a ＋ 2% = x11 28 40 39 

3a = 5 28 40 18 

a T4 34 - 6 oo 21 
Vohnenbergers Aſtrondmie. % 


1¹ 


20 
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Aber nach Verfluß von 1 Tagen von dem erſten Ja⸗ 
nuar 1801 an gerechnet iſt mit Beybehaltung der F. 104. 
gebrauchten Benennungen 

Die 5 1 des 1 5 Trab. 


a+tnt 
a * 4 
a u 13 ſolglich 
an 34 a +ant- 34 37 
= 4 , 24 - 30 +0 +2u Sn )t 
= 6% 0° O 21 T % 01092. (8 Jog.) 
Mithin iſt die jovicentriſche Länge des erſten Traban⸗ 
ten ſamt der doppelten Länge des dritten weniger die drey⸗ 
fache Laͤnge des zweyten ſelbſt nach mehreren Jahrhunderten 
nahe = 180° , und daher koͤnnen wenigſtens in einer ſehr 
langen Periode die drey erſten Trabanten des Jupiters nicht 
zugleich verfinſtert werden. Denn wenn der erſte und drit⸗ 
te gleiche Lange haben; ſo betraͤgt ihre Entfernung von dem 
zweyten 60°. Haben der erſte und zweyte einerley Laͤnge; 
ſo find fie von dem dritten um 90 entfernt. Endlich wenn 
der zweyte und dritte gleiche Laͤnge haben; fo ſteht der erſte 
ihnen gerade gegenuͤber. Man kann mittelſt obiger Glei⸗ 
chungen die Zeiten dieſer Zuſammenkünfte finden. Fuͤr 
den letzten Fall z. B. muß , mithin 
arnt=a'tnt, (n"-n)t=ana,oder: auch a -a 
8525 oder a -a 3809 u. ſ. w. 


e a 


3 a 
mithin = 9 


aa! 360 
DE on Sr 7 1 w. ſeyn. 


Der erſte Ausdruck wird die Zeit der naͤchſten Zuſam⸗ 
menkunft von dem 1. Januar 1801 an 6 hel geben, der 
naͤchſtfolgende die zweyte u. |. w. und „. 55 wird die Zeit 
zwiſchen zwey zunaͤchſt aufeinander folgenden Zuſammenkuͤnf⸗ 
ten des zweyten Trabanten mit dem dritten ſeyn. 

Da die oben angegebene jovicentriſche Laͤngen der Ju⸗ 
piterstrabanten diejenige find, welche man beobachten wur⸗ 
de, wenn das Licht augenblicklich ſich fortpflanzte; ſo muß 
man, um für eine gegebene Zeit diejenige Känge zu finden, 


| f 


5 2 mer, 


21 — n'! 
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welche fie zu haben ſcheinen, von derſelben die Zeit abzie⸗ 
hen, welche das Licht gebraucht, um von dem Jupiter zu 
der Erde zu gelangen, und die man findet, wenn man fuͤr 
den mittleren Abſtand der Sonne von der Erde = ı den 
Abſtand des Jupiters von der Erde ſucht, und mit dieſem 
8 3% multiplicirt. *). 


§. 109, Man beobachtet auf dem Jupiter mehrere 
„dunkle nahe mit der Ekliptik parallele Streifen, welche je⸗ 
doch bey gleich heiterem Himmel und gleicher Diſtanz des 
Jupiters ſich nicht gleich deutlich zeigen, und daher veraͤn— 
lich zu ſeyn ſcheinen. Ueberdiß beobachtet man auch auf ſeiner 
Scheibe andere ſchwarze Flecken, aus deren Bewegung man eis 
ne Umdrehung des Jupiters um eine auf der Ekliptik beynahe 
ſenkrecht ſtehende Axe von Abend gegen Morgen geſchloſſen 
hat. Die Umdrehungszeit betraͤgt 9 St. 58 M. 30 S. 
Der Jupiter iſt alſo ein kugelfoͤrmiger Koͤrper, welcher 
übrigens eine ſchon durch das Augenmaaß bemerkbare Ab: 
weichung von der genauen Kugelgeſtalt zeigt. Genauen 
Meſſungen zufolge verhaͤlt ſich der Durchmeſſer des Aequa⸗ 
tors zu der Umdrehungsaxe ſehr nahe wie 14 : 13, und 
wenn ſich der Jupiter in feiner mittleren Diſtanz von der 
Erde, welche ſeiner mittleren Diſtanz von der Sonne gleich 
iſt, befindet; ſo erſcheint der Durchmeſſer ſeines Aequators 
unter einem Winkel von 38, und der auf dieſem ſenkrech⸗ 
te Durchmeſſer oder ſeine Axe unter einem Winkel von 
35. Auf den letzteren kleinſten Durchmeſſer beziehen ſich 


die Angaben feines ſcheinbaren Durchmeſſers $. 102.) in ſei⸗ 


ner kleinſten und gröften Entfernung von der Erde. 

An dem Jupiter bemerkt man keine Veränderung ſei⸗ 
ner Lichtgeſtalt. Wenn der Winkel, welchen die von ſei⸗ 
nem Mittelpunkt m (Fig. 33.) nach der Erde E und der 
Sonne 5 gezogenen geraden Linien mE, ms mit einander 


*) In dem III Band der Sammlung astr. Tafeln (Berlin 1776.) bezie⸗ 
hen ſich die Epochen auf diejenigen Längen, welche man beobachten 
würde, wenn ſich der Jupiter in feiner mittleren Diſtanz von der 
Erde befaͤnde, oder die wirklichen Langen find um fo viel vermindert, 
als die Bewegung der Trabanten in 42“ 40° beträgt, in welcher 
Zeit das Licht jene Diſtanz durchlauft. g 

8 
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einſchließen, am groͤſten iſt; fo berührt mE die Bahn MN 
in m. Es iſt aber der groͤſte Werth von C/ oder der ihr 
gleichen „E (F. 106.) = 0168532 und der kleinſte Werth 
von CE = 4,9521290 (F. 102.)5 mithin der groͤſte Werth 
des Winkels E = 11° 50 57“. Der Durchmeſſer des 
Aequators des Jupiters erſcheint alsdenn unter einem Win⸗ 
kel von 42,16 Sekunden, und die Breite ſeines erleuchte— 
ten Theils unter einem Winkel von 41,71 Sekunden ($, 
71.), welcher kleine Unterſchied unmerklich iſt. 


$. 110. Aus den groͤſten Digreſſionen der Traban⸗ 
ten des Jupiters, von ſeinem Mittelpunkt und dem zu glei⸗ 
cher Zeit gemeſſenen ſcheinbaren Durchmeſſer ſeines Aequa⸗ 
tors ergeben ſich die Abſtaͤnde der Trabanten von dem Mit⸗ 
telpunkt des Jupiters in Halbmeſſern ſeines Aequators aus⸗ 
gedruckt. Da nemlich bey den groͤſten Digreſſionen die von 
der Erde an die Trabanten gezogene gerade Linien ihre bey⸗ 
nahe kreisfoͤrmige und wenig gegen die Ekliptik geneigte 
Bahnen beruͤhren; ſo werden auch hier, wie in F. 49. 
n. 6. die ſcheinbaren Halbmeſſer dieſer Bahnen und des 
Aequators des Jupiters ſich verhalten wie ihre wahren 
Halbmeſſer, wenn ſie bey einerley Abſtand des Jupiters 
von der Erde find beobachtet worden. Die groͤſte Digrefr 
ſion des vierten Jupiterstrabanten iſt = 8 16, wenn der 
Jupiter in ſeiner mittleren Diſtanz von der Erde iſt. In 
eben dieſer Diſtanz iſt der ſcheinbare Halbmeſſer ſeines 
Aequators = 19% (F. 109.); folglich iſt der vierte Jupi⸗ 
terstrabant 43% oder 25,9889 Halbmeſſer des Aequators 
des Jupiters von ſeinem Mittelpunkt entfernt. So erge⸗ 
ben ſich folgende Abſtaͤnde der Trabanten von feinem Mit⸗ 
telpunkt in Halbmeſſern feines Aequators ausgedruckt: 

581783 

II. 9,25642 

III. 1476475 

IV. | 25,90859 


$ 111. Wegen der geringen Neigung der Bahnen 
der Jupiterstrabanten und ihrer in Vergleichung mit dem 
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Durchmeſſer des Jupiters kleinen Abftände von feinem Mit⸗ 
telpunkt werden die drey erſten Trabanten bey jeder Oppo⸗ 
ſition mit der Sonne verfinſtert, der vierte geht oͤfters 
neben dem Schatten des Jupiters vorbey. Wenn die Tra⸗ 
banten durch die Axe des Schattenkegels gehen; ſo iſt nach 
den Beobachtungen die halbe Dauer der Verfinſterung 


St. M. S. 

bey dem J. Trab. — 1 7 5 
15 — 26 

l. — 1 46 50 

IV. — 2 22 25 


Sie verſchwinden bey dem Eintritt in den Schatten 
nach und nach, welches theils von dem Halbſchatten, theils 
von dem Durchmeſſer der Trabanten herruͤhrt. Man hat 
die Größe ihrer Durchmeſſer durch die Zeit zu beſtimmen 
geſucht, welche ſie gebrauchen, um ſich in den Schatten des 
Jupiters einzuſenken; aber die Beobachtungen zeigen in die⸗ 
ſer Hinſicht große Verſchiedenheiten, welche die Unterſchiede 
der Staͤrke der Feruroͤhren, der Schaͤrfe der Augen des 
Beobachters, des Zuſtands der Atmoſphaͤre, der Hoͤhe des 
Jupiters uͤber dem Horizont, des ſcheinbaren Abſtands der 
Trabanten von dem Jupiter, und die Veränderung der 
Halbkugeln, die fie uns zukehren, hervorbringen. Die 
Vergleichung der Helligkeit der Trabanten iſt von den vier 
erſteren Urſachen unabhaͤngig, welche ihr Licht nur verhaͤlt⸗ 
nißmaͤßig verändern, und fie kann uns daher Aufſchluß 
über die Wiederkehr der Flecken geben, welche die Rota⸗ 
tionsbewegung dieſer Korper nach und nach auf die der Er⸗ 
de zugekehrte Seite bringen muß; folglich über dieſe Be⸗ 
wegung ſelbſt. Herſchel, welcher ſich mit dieſer feinen Un⸗ 
terſuchung beſchaͤftigt hat, hat beobachtet, daß ſie ſich wech⸗ 
ſelsweiſe an Helligkeit übertreffen, welcher Umſtand zur 
Beurtheilung ihres groͤſten und kleinſten Glonzes ſehr taug⸗ 
lich iſt. Durch die Vergleichung ihres groͤſten und klein⸗ 
Glanzes mit ihren gegenſeitigen Stellungen faud er, daß fie 
ſich in derſelben Zeit um ſich ſelbſt drehen, in welcher ſie 
einen Umlauf um den Jupiter machen, und daher demſel⸗ 
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1052 wie der Mond der Erde, beſtaͤndig einerley Seite zu⸗ 
ehren. 

La Place findet unter der Vorausſetzung, daß die Ju⸗ 
piterstrabanten mit dem Jupiter gleiche Dichtigkeiten haben, 
folgende aus dem Mittelpunkt des Jupiters geſehene ſchein⸗ 
bare Durchmeſſer der Trabanten, wenn ſie ſich in ihren 
mittleren Entfernungen von ihm befinden: 

i 30 21 
II. 21 38 
IL 21 11 
IV. 9 27 


G. 112. Unter den Planeten, welche ſchon die Als 
ten kannten, und mit unbewafnetera Auge ſichtbar find, iſt 
jetzt noch der Saturn übrig. Er unterſcheidet ſich von den 
Fixſteruen durch fein mattes roͤrhlicht-gelbes Licht, und 
durch ſeine Bewegungen, welche den Bewegungen des Mars 
und Jupiters aͤhnlich find. Er wird ruͤcklaͤuſig, wenn er 
vor feiner Oppoſition etwa 109 Grade von der Sonne ent⸗ 
fernt iſt, und fängt wieder an, ſich von Abend gegen Mor⸗ 
gen zu bewegen, wenn er nach feiner Oppoſition ſich der 
Sonne bis auf 109 Grade genaͤhert hat. Dieſe retrogade 
Bewegung dauert ungefähr 137 Tage, waͤhrend welcher 
Zeit er o 3 Grade durchlauft. Seine ſcheinbare Groͤße ver⸗ 
aͤndert ſich nicht beträchtlich, und daher muͤſſen feine Ab⸗ 
ſtaͤnde von der Erde zur Zeit der Oppoſition und Conjunk⸗ 
tion weniger, als bey den übrigen Planeten von einander 
verſchieden ſeyn. Im Augenblick der Oppoſition iſt der 
ſcheinbare Durchmeſſer des Saturns am aröften, und bes 
trägt 20%6, feine mittlere Größe iſt = 17,6. 

Die mittlere ſynodiſche Umlaufszeit des Saturns iſt 
= 378 T. 2 St. 12 M. 49,57 S. woraus, wie bey dem 
Mars und Jupiter, die ſideriſche Umlaufszeit = 10758 T. 
23 St. 16 M. 34 S. und die tropiſche oder periodiſche 
= 10746 T. 17 St. 34 M. 42 S. ſich ergiebt. Die 
ſcheinbaren Bewegungen des Saturns koͤnnen, wie die des 
Mars und Jupiters in zwey Bewegungen zerfaͤllt werden, 
wenn man einen Punkt C (Fig. 33.) von Abend gegen 
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Morgen in der periodiſchen Umlaufszeit des Saturns eine 
kreisformige Bahn CC um die in Ruhe angenommene Erde 
E, den Saturn ſelbſt aber um den beweglichen Punkt C eine 
Bahn MN beſchreiben läßt, welche der ſcheinbaren Bahn 
' der Sonne um die Erde ähnlich iſt, fo daß immer die 
an den Ort m des Saturns gezogene Om mit der an den 
gleichzeitigen Ort s der Sonne gezogenen Zs parallel iſt. 
Im Mittel verhält ſich CE : C = 9,5387705 : 1. Der 
Abſtand des Punkts C von der Erde E ift veraͤnderlich. 
Wenn die Sonne in ihrem mittleren Abſtand von der Erde 
fi befindet; fo verhaͤlt ſich CE : Cm = 10,9745479: I 
wenn CE am groͤſten, und wie 9,0029940 : 1, wenn CE 
am kleinſten iſt. 


F. 113. Der Saturn bietet eine merkwürdige Er⸗ 
ſcheinung dar, welche man an keinem der übrigen Himmels⸗ 
koͤrper beobachtet. Man Fieht ihn beynahe immer zwiſchen 
zwey kleineren Korpern, welche mit ihm zuſammenzuhaͤn⸗ 
gen ſcheinen, und deren Geſtalt und Größe ſehr veraͤuder⸗ 
lich ſind. Zuweilen ſcheinen fie den Plane ten zu umgeben, 
zuweilen bilden fie zwey Henkel an dem Saturn, zu ans 
dern Zelten verſchwinden fie gaͤnzlich, und der Saturu ers 
ſcheint alsdenn rund, wie die übrigen Planeten. Supgens 
fand durch ſorgfaͤltige um das Jahr 1655 angeſtellte Beob⸗ 
achtungen dieſer ſonderbaren Erſcheinungen, und durch ihre 
Vergleichung mit den Stellungen des Saturns gegen die 
Erde und die Sonne, daß ſie durch einen breiten und duͤn⸗ 
nen Ring hervorgebracht werden, welcher mit dem Saturn 
concentriſch iſt, und ihn ſo umgiebt, daß zwiſchen ihm und 
dem Ring ein Zwiſchenraum von etwa 3 des Durchmeſſers 
des Saturns uͤbrig bleibt. Dieſer Ring, welcher gegen 
die Ebene der Ekliptik um 31 20 geneigt iſt, zeigt ſich 
dem Beobachter auf der Erde in einer ſchiefen Lage unter 
der Geſtalt einer Ellipſe Pig. 36., deren Breite, wenn ſie 
am groͤſten iſt, ungefähr die Haͤlfte ihrer Laͤnge beträgt. 
Die Ellipſe verſchmaͤlert ſich immer mehr und mehr, ſo 
wie die von dem Saturn nach der Erde gezogene Geſichts⸗ 
linie mit der Ebene des Rings einen kleineren und kleine⸗ 
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ren Winkel macht. Der jenſeits des Saturns liegende 
Bogen des Rings wird von dem Planeten bedeckt, und der 
diſſeits liegende fließt mit der Scheibe des Planeten zu⸗ 
ſammen Fig. 37. Aber man beobachtet auf dieſer durch 
ſtark vergroͤßernde Feruröhren den Schatten welchen der 
Ring auf den Saturn wirft, als einen dunkeln Streifen, 
woraus folgt, daß der Saturn und ſein Ring undurchſich⸗ 
tige Koͤrper ſind, welche von der Sonne beleuchtet werden. 
Jetzt kaun man nur noch diejenigen Theile des Rings un⸗ 
terſcheiden, welche auf jeder Seite des Saturns hervorra⸗ 
gen, ihre Breite nimmt nach und nach ab, und ſie verſchwin⸗ 
den endlich, wenn die Erde ſich in der erweiterten Ebene 
des Rings befindet, deſſen Dicke zu klein iſt um bemerkt 
werden zu koͤnnen. Der Ring verſchwindet aber auch noch 
aus einer andern Urſache, nemlich wenn die erweiterte Ebe⸗ 
ne des Rings durch die Sonne geht, welche in dieſem Fall 
nur ſeine duͤnne Kante beleuchtet. Er bleibt ſo lauge un⸗ 
ſichtbar, als ſeine Ebene zwiſchen der Erde und der Sonne 
durchgeht, mithin ſeine beleuchtete Seite von der Erde ab⸗ 
gekehrt iſt, und wird erſt alsdenn wieder ſichtbar, wenn die 
Erde und die Sonne vermöge der relativen Bewegungen 
der letztern und des Saturus ſich wieder auf einer Seite dies 
fer Ebene befinden. Durch ſehr ſtarke Teleſkope kann man 
übrigens den Ring auch alsdenn noch ſehen, wenn er nur 
ſeine beleuchtete Kante der Erde zukehrt. Herſchel hat ihn 
im Jahr 1789, als er für alle übrigen Beobachter ver⸗ 
ſchwunden war, beſtaͤndig durch fein vierzigfüßiges Teleſkop 
als eine ſehr feine Linie geſehen, welche auf beyden Seiten 
des Saturus hervorragte. x 


F. 114. Dieſe Phaͤnomene des Verſchwindens und 
Wiedererſcheinens des Rings ereignen ſich alle fünfzehn 
Jahre, oder nach Verfluß der halben ſideriſchen Umlaufs⸗ 
zeit des Saturns; folglich bleibt der Ring in Beziehung auf 
die Firſterne beſtändig in einer ſich ſelbſt parallelen Lage. 
Die Durchſchnittspunkte feiner Ebene mit der Ekliptik, oder 
feine Knoten, kann man dadurch finden, daß man die Kan: 
de des Saturns zu derjenigen Zeit beobachten, da die Erde 
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ſich in der erweiterten Ebene des Rings befindet, mithin 
die nach dem Saturn gezogene Geſichtslinie mit der Kno⸗ 
tenlinie zuſammenfaͤllt. Da nun der Saturn, wie bie übrie 
gen Planeten, ſich bald vor, bald ruͤckwarts bewegt, und 
ſeine ſcheinbare Bahn um die Erde, wie die des Mars eine 
Epicycloide iſt (§. 88. und 112.); fo kann er von der Erde 
aus geſehen in einem Jahr dreymal einerley Laͤnge haben, 
weil in der Naͤhe der Oppoſition eine von der Erde E (Fig. 
32.) nach dem Saturn gezogene gerade Linie ſeiner ſcheinba⸗ 
ren Bahn in drey Punkten auf einerley Seite von X be 
gegnen kann. Aber man wird den Uebergang des Rings 
in eine gerade Linie immer bey einerley Lage des Saturns 
gegen die Fixſterne beobachten, wenn dieſe Erſcheinung da⸗ 
her ruͤhrt, daß die Ebene des Rings durch die Erde geht, 
hingegen in einer andern Lage des Saturns gegen die Fix⸗ 
ſterne, wenn die Ebene des Rings durch die Sonne geht. 
Auf dieſem Weg hat man gefunden, daß der aufſteigende 
Knoten des Rings im Jahr 1803 in 5 Z. 1719 der Eklip⸗ 
tik fiel. Wegen des Zuruͤckweichens der Aequinoktialpunk⸗ 
te nimmt feine Laͤnge jahrlich um 80% zu (§. 37.) Man 
hat alſo an dem Ort des Saturns ein Kennzeichen, ob das 
Wiedererſcheinen oder Verſchwinden des Rings von dem 
Zuſammentreffen ſeiner Ebene mit der Erde oder mit der 
Sonne abhaͤnge. 


§. 1If. Hienach kann man das Verhaͤltniß der Abs 
ſtaͤnde des Saturns und der Erde von der Sonne auf eine 
ähnliche Art beylaͤufig finden, wie man in F. 106. den Ab⸗ 
ſtand des Jupiters von der Sonne mittelft der Verfinſte⸗ 
rungen ſeiner Trabanten beſtimmt hat. Wenn der Ring 
des Saturns ſich verſchmaͤlert, und bis auf eine gerade Li⸗ 
nie abgenommen hat, oder verſchwunden iſt, und zugleich 
dieſe Erſcheinung ſich an einem andern Ort des Himmels 
ereignet, als in dem aufſteigenden oder niederſteigenden 
Knoten des Rings, beobachte man die Laͤnge des Saturns 
und der Sonne, In dieſem Fall geht die Ebene des Rings 
durch die Sonne, und die Laͤnge eines feiner Knoten iſt der 
aus dem Mittelpunkt der Sonne geſehenen (heliocentriſchen) 
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Länge des Saturns gleich, mithin vermoͤge des vorherge⸗ 
henden F. gegeben. Der Winkel, unter welchem die von 
dem Saturn J (Fig. 35.) an die Sonne S und Erde E ges 
zogenen geraden Linien 58, FE ſich ſchneiden iſt dem Uns 
terſchied der Laͤnge eines der Knoten und der beobachteten 
geocentriſchen Laͤnge des Saturns gleich, wo man immer 
denjenigen Knoten zu nehmen hat; deſſen Linge der beob⸗ 
achteten Laͤnge des Saturns am naͤchſten kommt. Der 
Winkel an der Erde E ift dem Unterſchied der Länge der 
Sonne und der geoeentriſchen Länge des Saturns gleich. 
Folglich kennt man in dem Dreyeck SEF zwey Winkel, 
und daher auch das Verhaͤltniß von SF x SE. Es findet 
ſich, daß im Mittel genommen der Saturn ungefaͤhr neun 
und ein halb mal ſo weit von uns entfernt iſt als die Son⸗ 
ne, woraus, wie im F. 106. bey dem Jupiter gezeigt wur⸗ 
de, folgt, daß die Bahn MV (Fig. 33.), welche man den 
Saturn um den beweglichen Punkt Cin F. 112. hat bes 
ſchreiben laſſen, der ſcheinbaren Bahn der Sonne um die 
Erde nicht allein aͤhnlich, ſondern auch gleich, und C 
ein Paralletogramm ſeyn muß. 

Da nun die gerade Linie ms, welche die gleichzeitigen 
Orte m und des Saturns und der Sonne miteinander vers 
bindet, der CH beftändig gleich und parallel iſt; fo werden 
die ſcheinbaren Bewegungen des Saturns dieſelben, wie in 
H. IIa. ſeyn, wenn man ihn die Bahn CC’ um die Sons 
ne s befchreiben, und die letztere ſich um die Erde E in der 
Bahn 18s bewegen läßt. Oder man kann auch mit Bey⸗ 
behaltung der hier angenommenen Bewegung des Saturns 
um die Sonne dieſe als unbeweglich annehmen, und dages 
gen die Erde um die Sonne in einer Bahn ſich bewegen laſ— 
ſen, welche der ſcheinbaren Bahn der Sonne um die Erde 
gleich und aͤhnlich iſt, wie dieſes bey den uͤbrigen Planeten 
gezeigt worden iſt. 


F. 116. Um den Saturn ſieht man ſieben Traban⸗ 
ten von Abend gegen Morgen in beynahe kreisfoͤrmigen Bah⸗ 
nen ſich bewegen. Man nennt auch hier denjenigen Tra⸗ 
banten den erſten, der ſich bey feiner groͤſten Digreſſion am 
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wenigſten von dem Saturn entfernt, deſſen Bahn alfo am 
kleinſten iſt, den naͤchſtfolgenden den zweypten, u. ſ. w. 
Die zwey zunaͤchſt um den Saturn ſich bewegenden Traban⸗ 
ten hat Serſchel im Jahr 1789 durch fein vierzigfuͤßiges Te⸗ 
leſkop entdeckt, weswegen der ehmalige erſte Trabant nun 
der dritte, der zweyte der vierte u. ſ. w. iſt. Suygens 
entdeckte den ehmaligen vierten Trabanten im Jahr 165 
mit Fernroͤhren von 12 und 23 Fuß. Caſſini ſahe den 
ehmaligen fünften im Jahr 1671 mit einer Fernroͤhre von 
17 Fuß, im Jahr 1672 den dritten mit Fernröhren von 35 
und 70 Fuß, endlich im Jahr 1684 mit Fernroͤhren, wos 
von die groͤſte 136 Fuß lang war, den ehmaligen erſten 
und zweyten. Pound ſahe im Jahr 1718 durch eine 123 
Fuß lange Fernröhre die fünf alten Trabanten auf einmal, 
welche nach Wargentin's Verſicherung auch durch eine 
zehnfüßige achromatiſche Fernroͤhre ſichtbar ſeyn ſollen. Her⸗ 
ſchel ſahe fie durch fein zo fuͤßiges Teleſkop ſchon bey ſech⸗ 
zigmaliger Vergroͤßerung am 10. Decemb. 1793. Durch 
eine 32 fuͤßige achromatiſche Feruröͤhre erkennt man hoͤch⸗ 
ſteus drey bieſer Trabanten. 

Wenn der Ring des Saturns unſichtbar iſt; ſo er⸗ 
ſcheinen die Bahnen der ſechs erſten Trabanten als gerade 
Linien, hingegen als Ellipſen, wenn der Ring ſichtbar iſt, 
und dieſe ſind der elliptiſchen Geſtalt des Rings aͤhnlich. 
Folglich bewegen ſich dieſe Trabanten nahe in der Ebene des 
Riugs. Der ſiebente bewegt ſich in einer weniger gegen 
die Ekliptik geneigten Ebene, und ſein Licht wird, wenn 
er auf der Oſtſeite des Saturns ſteht, ſo ſchwach, daß er 
ſehr ſchwer zu erkennen iſt. Herſchel hat aus dieſer perio⸗ 
diſchen Lichtveraͤnderung gefolgert, daß der fiebente Trabant 
dem Saturn beſtaͤndig einerley Seite zukehre, und ſich Das 
her während eines Umlauf um den Saturn einmal um ſei⸗ 
ne Axe drehe. Dieſer Trabant iſt alſo hierin dem Mond 
G. 80.) und den Jupiterstrabauten (F. III.) aͤhnlich; 
mithin ſcheint die Gleichheit der Zeiten der Axendrehung 
und des Umlaufs ein allgemeines Geſetz der Bewegung der 
Trabanten zu ſeyn. | 
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$. 117. Die Bewegungen der Saturnstrabanten find 
wegen der Schwierigkeit der Beobachtungen lange nicht ſo 
genau bekannt, wie die der Jupiterstrabanten. Nur bey 
dem ehmaligen vierten, oder dem jetzigen ſechsten Traban⸗ 
ten, welcher am leichteſten zu beobachten iſt, hat man ſeine 
Verfinſterung durch den Schatten des Saturns beobachtet. 
Die Verfinſterungen feiner Trabanten ereignen ſich übers 
haupt wegen der betraͤchtlichen Neigung ihrer Bahnen ſelten. 
Ihre Abſtaͤnde von dem Saturn ergeben ſich, wie in §. 
110. die Abſtaͤnde der Jupiterstrabanten, aus ihren groͤ⸗ 
ſten Dizreſſionen von dem Saturn und aus dem gleichzeiti⸗ 
gen ſcheinbaren Halbmeſſer des letzten. Nimmt man dies 
fen zur Einheit an, fo find die mittleren Abſtaͤnde der Tra— 
banten des Saturns von ſeinem Mittelpunkt, und ihre 
ſideriſchen Umlaufszeiten folgende: 
Abſtaͤnde] ſid. Uml. Zeiten. 
T. St. M. S. 
ehmalß. 1. 3,080 | o 22 37 30 
A. 3,952 1 8 53 9 
J. III. 4,893 1 21 18 26 
II. . 6,268 2 17 44 51 
III. Ma 8,754 a 1 * I 
IV. VI. 80,295 is 22 41 14 
V. VII. 89,184 79 7 54 37 
Die aus dem Mittelpunkt des Saturns geſehene Laͤn⸗ 
gen der fünf älteren Trabanten am 1. Januar 1801 u 
Mitternacht nach dem Pariſer Meridian find: 
III. 13. 15 23 
IV. G . 


V. 2 8— 
VI. 1 10 33 
VII. 28 29 


welche dazu dienen konnen, die gegenſeitige Lage der Tra⸗ 
banten beylaͤufig zu beſtimmen, und ſie von einander zu un⸗ 
terſcheiden. c 


§. 118. Nach Herſchels Beobachtungen dreht ſich fo 
wohl der Saturn als fein Ring um eine auf der Ebene des 
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letztern ſenkrecht ſtehende Axe von Abend gegen Morgen. 
Die Umdrehungszeit des Saturns iſt 10 St. 16 0%, ſei⸗ 
nes Rings 10 St. 32 15. Auch beobochtete er fünf mit 
dem Aequator des Saturns parallel laufende veraͤnderliche 
denen des Jupiters aͤhnliche Streifen. 

Die Darchmeſſer des Saturns ſind ungleich, und der 
Durchmeſſer ſeines Aequators iſt groͤßer als der auf dieſem 
ſenkrechte Durchmeſſer oder als die Umdrehungsaxe. Aber 
es zeigt ſich hier eine merkliche Abweichung von der abge⸗ 
platteten Geſtalt des Mars und Jupiters. Bey dieſen 
nehmen die Durchmeſſer von den Polen an bis ſie mit dem 
Aequator zuſammenfallen beftändig, wie in einer Ellipſe 
zu, bey dem Saturn hingegen iſt nach Herſchels Beobach⸗ 
tungen derjenige Durchmeſſer, welcher mit ſeinem Aequator 
einen Winkel von 43° 20 macht, der groͤſte, und dieſer 
Durchmeſſer, der Durchmeſſer des Aequators und die Um⸗ 
drehungsaxe verhalten ſich wie 36, 35 und 32. 

Die Oberflaͤche des Rings des Saturns iſt nicht zur 
ſammenhaͤngend: ein mit ihm concentriſcher ſchwarzer Strei⸗ 
fen, welchen man fo wohl auf der Nord- als Suͤdſeite des 
Rings beobachtet, theilt ihn in zwey Theile, welche zwey 
abgeſonderte Ringe zu bilden ſcheinen. Mehrere ſchwarze 
Streifen, welche einige Beobachter bemerkt haben, ſcheinen 
eine groͤßere Anzahl concentriſcher nahe in einer Ebene lie⸗ 
gender Ringe anzuzeigen. Nach Herſchel find die zwey Sa— 
turnsringe und der dazwiſchen liegende Raum nahe in fol⸗ 
genden Verhaͤltnißen zu einander: 

Innerer Durchmeſſer des kleinſten Rings 8900 Theile 


Aeuſſerer — — — — 2519 
Innerer Durchmeſſer des groͤſten Rings 7740 
Aeuſſerer — — m — 8300 
alſo Breite des inneren Rings 805 
— — aͤuſſeren — 280 
Breite des Zwiſchenraums 115 


Der Durchmeſſer des Rings verhält ſich zu dem Durchs 
meſſer des Saturns nahe wie 7 ; 3; mithin kommen auf 


den Durchmeſſer des Saturns 3557 der obigen Theile. Die 
Dicke des Rings muß in Vergleichung mit ſeiner Breite 
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ſehr gering ſeyn. Wenn die Erde in feiner Ebene ſich be: 
fand ſahe Serſchel die Saturnstrabanten auf beyden Seiten 
deſſelben hervorragen, wie Perlen, die an einen Faden ge⸗ 
reihet ſind. Der Ring erſchien ihm als eine feine Linie, 
deren Dicke kaum den vierten Theil des ſcheinbaren Durch⸗ 
meſſers eines Trabanten, den er auf eine Sekunde ſchaͤtzte, 
ausmachte. f 

Uebrigens ſcheinen nicht alle Punkte des Rings, oder 
der verſchiedenen Ringe in einer Ebene zu liegen. Denn 
man hat den oͤſtlichen Theil des Rings früher verſchwinden 
ſehen, als den weſtlichen, und umgekehrt. Schröter *) hat 
in den Jahren 1789, 1790 und 1803 den oͤſtlichen Theil 
früher perſchwinden und ſpaͤter wieder erſcheinen ſehen, als 
den weſtlichen, wenn die Suͤdſeite des Rings gegen die 
Erde gekehrt war, aber das Gegentheil beobachtet, wenn 
das Aug genen die nördliche Flaͤche des Rings ſahe, und 
theils aus dieſen Beobachtungen, theils aus der Beobach— 
tung heller Punkte des Rings gefolgert, daß der Saturns⸗ 
ring in Beziehung auf die Sonne ſich nicht um ſeine Axe 
drehe, ſondern ihr beſtaͤndig einerley Punkt feiner Oberflaͤ⸗ 
che zukehre, mithin in Beziehung auf die Fixſterne waͤhrend 
eines Umlaufs des Saturns um die Sonne eine Umdre— 
hung um feine Axe vollende. Vielleicht laſſen ſich dieſe 
Beobachtungen mit Herſchels Behauptung einer Axendre⸗ 
hung des Rings vereinigen, wenn man annnimmt, daß je⸗ 
der der Saturnsringe in einer Ebene liege, die Ebenen der 
verſchiedenen Ringe aber etwas gegen einander geneigt ſeyen, 
ſo daß durch das Hervorragen eines Endes des inneren 
Rings über den aͤuſſern jene von Schröter beobachtete helle 
Punkte oder Knoten entſtehen, welche der Axendrehung der 
Ringe ungeachtet ihre Lage gegen den Saturn nicht veraͤn⸗ 
dern werden. 

Zur Beſtimmung der Dicke des Rings hat Schroͤter 
am 25, Junius 1803, als er verſchwunden war, die ſchein⸗ 
bare Breite ſeines als eine ſehr feine Linie auf der Scheibe 
des Saturus ſich zeigenden Schattens gemeſſen, welche er 

+) Kronographische Fragmente zur genauen Kenninifs des Planeten 
Saturn. Göttingen. 3808. 
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= 05,158 fand. Hieraus fand er nach Abzug des Halb⸗ 
ſchattens und einer Verminderung wegen der ſchiefen Be⸗ 
leuchtung die ſcheinbare Dicke des Rings = 0,126. An 
demſelben Abend hatte er den ſcheinbaren Durchmeſſer des 
Aequators des Saturns gefunden = 187075; folglich ber 
trägt dieſe Dicke kaum 2g ſolcher Theile, deren 3557 auf 
den Durchmeſſer des Saturns, oder 8300 auf den groͤſten 
Durchmeſſer des aͤuſſeren Rings gehen. Es ergiebt ſich 
hieraus, daß bey ſchon ſehr kleinen Neigungen der Ringe 
gegen einander der eine über den anderen mit feinem Ende 
hervorragen und den oben erwaͤhnten aͤhnliche Erſcheinun⸗ 
gen verurſachen kann. 


F. 119. Auſſer den bisher betrachteten ſchon den Al⸗ 
ten bekannten Planeten, kannte man bis zu dem Jahr 1781 
keinen Planeten mehr. Am 3. Maͤrz dieſes Jahrs ent⸗ 
deckte Herſchel zwiſchen den Hoͤrnern des Stiers und den 
Füßen der Zwillinge, mit einem fiebenfüßigen Teleſkop eis 
nen Stern, welcher ſich von den benachbarten Fixſternen 
durch einen merklichen ſcheinbaren Durchmeſſer unterſchied. 
Er bemerkte nach einigen Tagen eine Veraͤnderung ſeiner 
Lage gegen die Fixſterne. Der Stern ruͤckte mit zuneh⸗ 
mender Geſchwindigkeit gegen Morgen nahe mit der Eklip⸗ 
tik parallel unter einer geringen noͤrdlichen Breite fort, bis 
er im May in der Abenddaͤmmerung unſichtbar wurde. In 
den erſten Tagen des Auguſts erſchien er wieder in der 
Morgendaͤmmerung, er rückte immer langſamer gegen Mor: 
gen fort, ward zu Anfang des Oktobers ſtillſtehend, fieng 
hierauf an mit zunehmender Geſchwindigkeit, welche am 
22. December bey ſeiner Oppoſition am groͤſten wurde, ſich 
von Morgen gegen Abend zu bewegen, feine retrograde Ber 
wegung wurde nach und nach langſamer, und er ſchien im 
März 1782 wiederum ſtille zu ſtehen. 

Es konnen hier noch nicht die Methoden: erklärt wer: 
den, welcher man ſich bedient hat, um die Laufbahn dieſes 
Sterns aus wenigen nicht ſehr von einander entfernten Be⸗ 
obachtungen zu beſtimmen. Man fand daß man feine fcheine 

aren Bewegungen, wie die der oberen Planeten, nahe 
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durch eine wenig gegen die Ekliptik geneigte mit der Sonne 
concentriſche kreisfoͤrmige Bahn darſtellen koͤnne, welche der 
Stern in einem Abſtand von der Sonne, der 19 mal gröſ⸗ 
fer als der Abſtand der Erde von der Sonne iſt, in der 
Richtung von Abend gegen Morgen in einer Zeit von 83 
Jahren durchlauft. Er gehoͤrt alſo zu den ſo genannten obe⸗ 
ren Planeten. Gewoͤhnlich führt er den Namen Uranus. 


§. 120. Wenn der Uranus vor feiner Oppoſition 
103 3 Grade von der Sonne entfernt iſt; fo fängt er an, 
ruͤcklaͤufig zu werden, und er wird wieder rechtlaͤufig, wenn 
er nach der Oppoſition nur noch 103 5 Grade von der Son⸗ 
ne abſteht. Die Dauer feiner ruͤckgaͤngigen Bewe lung iſt 
von ungefähr 181 Tagen, und der ganze Bogen des Ruͤck⸗ 
gangs beträgt 35 Grade. Seine mittlere ſynodiſche Um⸗ 
laufszeit it = 369 T. 15 St. 44 M. 40 S. und die ſide⸗ 
riſche = 30688 T. 17 St. 6 M. 6 S. Der mittlere 
Abſtand des Uranus von der Sonne verhaͤlt ſich zu dem 
mittleren Abſtand der Erde von der Sonne wie 19,183 3030: 
I, der groͤſte wie 20,0836211: , und der kleinſte wie 
18, 2930399: 1. Sein ſcheinbarer Durchmeſſer beträgt in 
feiner mittleren Entfernung von der Sonne oder von der Er⸗ 
de nur 3,9 Sekunden. Er gleicht ungefaͤhr einem Fixſtern 
der ſechsten Groͤße, und iſt daher noch mit dem bloßen Au⸗ 
ge ſicht bar. ö N 


§. 121. Zu der genaueren Beſtimmung der Bahn 
dieſes Planeten hat die von Bode gemachte Bemerkung ſehr 
viel beygetragen, daß er zwar in fruͤheren Zeiten von eini⸗ 
gen Aſtronomen koͤnnte beobachtet, aber ſeiner langſamen 
Bewegung und ſeiner geringen ſcheinbaren Größe wegen als 
ein Fixſtern in die Verzeichniße eingetragen worden ſeyn. 
Er fand wirklich den Stern n. 90g in Tobias Mapers 
Verzeichniß nicht mehr am Himmel, und da Mayer dieſen 
Stern am 28. Sept. 1756 auf der Goͤttinger Sternwar⸗ 
te im Meridian beobachtet hatte; ſo konnte man fuͤr dieſen 
Zeitpunkt den ſcheinbaren Ort des Uranus mittelſt der ſchon 
gefundenen Beſtimmungsſtuͤcke feiner Bahn sage wels 
; er 
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cher mit dem beobachteten Stern fo nahe zufammentraf, 
daß kein Zweifel uber die Identitat dieſes Sterns mit dem 
neuen Planeten uͤbrig blieb. Bode fand nachher, daß ſchon 
im Jahr 1690 Slamſtead in Greenwich eben dieſen Pla⸗ 
neten beobachtet und unter n. 34. im Stier als einen Fir⸗ 
ſtern in fein Verzeichniß eingetragen hatte. Auch fe Mon⸗ 
nier in Paris hatte den Uranus im Jahr 1769 beobachtet, 
aber ebenfalls fuͤr einen Fixſtern gehalten. 


§. 122. Herſchel hat in den Jahren 1787, 90 und 
94 ſechs Trabanten um den Uranus entdeckt, welche ſich in 
beynahe auf der Ebene der Ekliptik ſenkrechten kreisfoͤrmi⸗ 
gen Bahnen um dieſen Planeten nach einer den Vewegun⸗ 
gen der uͤbrigen Himmelskoͤrper entgegengeſetzten Richtung, 
nemlich von Morgen gegen Abend bewegen. Den Nei 
gungswinkel der Bahnen gegen die Ekliptik fand er = 89“ 
48 5. Dieſe Bahnen müßen alſo als gerade beynahe auf 
der Ekliptik ſenkrechte Linien erſcheinen, wenn ihre erwei⸗ 
terte Ebene durch die Erde geht, hingegen nahe als Kreiſe, 
wenn die Erde yo Grade von der Knotenlinie derſelben abs 
ſteht. Machten die Ebenen dieſer Bahnen mit der Ebene 
der Ekliptik genau einen rechten Winkel; ſo wuͤrde man 
die Bewegung der Trabanten weder rechtlaͤufig, noch ruͤck⸗ 
laͤufig nennen koͤnnen. Bey der ſenkrechten Lage der Bah⸗ 
nen geſchieht alſo der Uebergang aus der einen Richtung 
der Bewegung in die entgegengeſetzte blos durch die Veraͤne 
derung des Neigungswinkels, und wenn die Trabanten von 
der Erde aus geſehen in der Richtung von Abend gegen 
Morgen um den Planeten ihre Umlaͤufe zu machen ſchei⸗ 
nen; ſo werden ſie ſich von dem Planeten aus geſehen nad) 
derſelben Richtung bewegen, wenn der ſpitze Winkel, unter 
welchem der noͤrdliche Theil der Ebene ihrer Bahnen gegen 
die Ebene der Ekliptik geneigt iſt, von der Erde abgekehrt 
iſt, aber nach der entgegengeſetzten Richtung, oder von 
Morgen gegen Abend, wenn eben dieſer Winkel ſeine Oef⸗ 
nung gegen die Erde kehrt. 1 

Die Abſtaͤnde der ſechs Trabanten des Bo von fein 


Bohnenbergers Aſtronomie. 
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nem Mittelpunkt in Halbmeſſern des Uranus ausgedruͤckt, 
und ihre ſideriſchen Umlaufszeiten ſind folgende: 


T. St. M. S. 
J. 13,120 5 21 25 20,6 
II. . 17822 8 16 57 47,5 


III. 19,845 10 23 3 590 
IV. | 22,752 13 10 56 298 
V. | 45507 38 1 48 0 
VI. 91,008 107 16 39 56 


$. 123. In dem gegenwärtigen Jahrhundert find 
noch vier neue Planeten entdeckt worden, welche die Na⸗ 
men Ceres, Pallas, Juno und Veſta erhalten haben. La 
Place *) nennt fie, weil fie nur durch Fernroͤhren geſehen 
werden konnen, teleſkopiſche Planeten. Sie zeigen ſich 
übrigens zuweilen als Sterne der fuͤnften oder ſechsten 
Größe, Piazzi in Palermo entdeckte die Ceres am 1. Ja⸗ 
nuar 1801, Glbers in Bremen am 28. März 1802 die 
Pallas, Harding in Lilienthal am 1. Sept. 1804 die Ju⸗ 
no, und wiederum Glbers am 29. März 1807 die Veſta. 
Dieſe vier Planeten kommen mit der Sonne in Oppoſition, 

und gehören daher zu den oberen Planeten. Ihre Bahnen 

ſind von Prof. Gauß in Göttingen der kurzen ſeit ihrer 
Entdeckung verfloßenen Zeit ungeachtet ſchon ſo genau be⸗ 
ſtimmt worden, daß man fie zu jeder Zeit am Himmel 
auffinden und von einander und den Fixſternen unter⸗ 
ſcheiden kann. Er hat ſeine Methoden, deren Anwendung 
auf dieſe vier neue Planeten ihre Brauchbarkeit an den 
Tag legt, in einem eigenen Werk ausfuͤhrlich bekannt ge⸗ 
macht **). 

Die mittleren Abſtaͤnde von der Sonne und die tropi⸗ 
ſchen Umlaufszeiten der vier neuen Planeten ſind, wenn 
man den mittleren Abſtand der Erde von der Sonne ı 
ſetzt, folgende: 


*) Exposition du Systeme du Monde. III edit. Paris 1808. 


**) Theoria moıus corporum coelestium in sectionibus conicis solem 
ambientium, auctore Carolo Friderico Gaufs. Hamburgi. 809. 
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Abſtaͤnde trop. Uml. Zeiten. 

Ceres 2,6725 1681 T. 2 St. 27 M. 

Pallas 2,7689858 1082 15 36 

Juno | 2,66801 | 1581 12 6 

Veſta | 2,36208 | 1325 19 26 

Die Bahnen der vier neuen Planeten fallen alſo zwis 

ſchen die Bahnen des Mars und des Jupiters. Alle vier 
bewegen ſich im Allgemeinen von Abend gegen Morgen, 
wie die übrigen Planeten, ſcheinen ſich wie dieſe zuweilen, 
namentlich in ihrer Oppoſition, ruͤckwarts zu bewegen, und 
haben ihre Stillſtandspunkte. Die Pallas kann ſich be⸗ 
traͤchtlich weiter als die übrigen Planeten von der Ekliptik 
entfernen, und man muß den Thierkreis (F. 82.) betraͤcht⸗ 
lich breiter machen, um ſie zu faſſen. 


F. 124. Die Charaktere, womit die Sonne, die Er⸗ 
de, der Mond und die Planeten gewoͤhnlich bezeichnet wer⸗ 
den, ſind folgende: 8 

Sonne © | Merkur 8 | Ceres > Jupiter N 

Erde & Venus e Pallas 2 Saturn 5 

Mond ) Mars 9 Juno # Uranus 3 
Veſta 14 


F. 125. Man beobachtet ſehr oft Sterne, welche, wie 
die Planeten ihre Lage gegen die Fixſterne veraͤndern, an⸗ 
fangs kaum ſichtbar ſind, an Groͤße und Geſchwindigkeit 
der Bewegung zunehmen, hernach wieder abnehmen, ſich 
langſamer bewegen, und ehe ſie einen vollen Umlauf am 
Himmel gemacht haben, wieder verſchwinden. Dieſe Ster⸗ 
ne, welche gewoͤhnlich in einen Nebel gehuͤllt find, der ſich 
zuweilen in einen hellen durchſichtigen Schweif, durch wel⸗ 
chen man ſehr kleine Fixſterne noch ſehen kann, ausbreitet, 
ſcheinen ſich, wie die Planeten, abwechslend vor und ruck⸗ 
warts zu bewegen, aber nicht wie dieſe nur in der Naͤhe 
der Ekliptik, ſondern ſie durchlaufen den Himmel nach allen 
moͤglichen Richtungen, und ihre Bewegungen ſind nicht, 
wie die Bewegungen der Planeten, im Allgemeinen von 
Abend gegen Morgen gerichtet. Man beobachtet viele, wel- 
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che fih nach der entgegengefeßten Richtung bewegen. Sie 
werden Cometen genannt, und haben mit den übrigen Ster⸗ 
nen die taͤgliche Bewegung gemein, welches verbunden mit 
der Kleinheit ihrer Parallaxe beweißt, daß ſie keine in der 
Atmosphaͤre der Erde erzeugte Meteore ſind. Wenn ſie 
ſich dem unbewaſneten Auge bereits entzogen haben, ent⸗ 
deckt man fie noch durch Ferurdͤhren, mit deren Staͤrke die 
Zeit ihrer Sichtbarkeit waͤchst. Mithin muß ihre groͤßere 
Eutfernung von der Erde ſie nach und nach unſeren Augen 
entziehen, und ihre Bahnen muͤßen ſich dadurch von den 
Babnen der Planeten unterſcheiden, daß ihre Abſtaͤnde von 
der Sonne und der Erde ſehr groß werden koͤnnen, da hin⸗ 
gegen die Planeten ſich in beynahe kreisfoͤrmigen Bahnen 
um die Sonne oder die Erde bewegen. Die bey den ſorg⸗ 
faͤltigſten Beobachtungen ſich noch einſchleichenden Fehler 
geſtatten es nicht, aus dem kleinen Theil der Bahnen der 
Cometen, in welchem ſie uns ſichtbar ſind, die ganze Bahn 
ſo genau zu beſtimmen, daß man ihre Wiederkehr vorher⸗ 
ſagen koͤnnte. Aber die Beſtimmung des kleinen Theils 
ihrer Bahnen, in welchem fie uns ſichtbar find, wird dazu 
dienen, ſie von einander zu unterſcheiden, und ſo ihre Um⸗ 
laufszeit zu beſtimmen. Man hat wirklich einen derſelben 
ſchon eilfmal beobachtet, nemlich in den Jahren 1006, 1080, 
1185, 1230, 1305, 1380, 1456, 1531, 1607, 1682 
und 1759, welcher alſo eine Umlaufszeit von 75 bis 76 
Jahren hat. 


F. 186. Nehmen wir die in dieſem Capitel gezeigten 
geometriſchen Darſtellungen der Bewegung der Planeten zu⸗ 
ſammen; ſo werden ſie ſich unter folgende Geſichtspunkte 
bringen laſſen. 

Wenn es erſtlich nur darauf ankommt, die ſcheinbaren 
Bewegungen zu beſtimmen, und nicht zugleich die Erſchei⸗ 
nungen der verſchiedenen Lichtgeſtalten des Merkurs, der 
Venus und des Mars, der Verfinſterungen der Jupiters 
trabanten und des Rings des Saturns, welche man erſt ſeit 
der Erfindung der Fernroͤhren hat kennen gelernt, zu erklaͤ⸗ 
ren; ſo bleibt die Entfernung dieſer Planeten von der als 
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ruhend angenommenen Erde unbeſtimmt. Man wird alfo 
um die in Ruhe befindliche Erde zuerſt den Mond wegen 
ſeiner betraͤchtlichen Parallaxe in einer beynahe kreisfoͤrmi⸗ 
gen Bahn ſich bewegen laſſen. Hierauf kommen der Mer⸗ 
kur und die Venus in unbeſtimmten Entfernungen von der 
Erde, welche ſich um dieſe in kreisfoͤrmigen Bahnen, aber 
nicht unmittelbar, ſondern in Kpicpkeln bewegen, deren 
Mittelpunkte dieſe Bahnen ſo beſchreiben, daß die von der 
Erde durch den Mittelpunkt des Epicykels gezogene gerade 
Linie beſtaͤndig durch die Sonne geht, und deren Halbmeſ— 
ſer zu den Halbmeſſern der Kreiſe, in welchen ſich ihre 
Mittelpunkte um die Erde bewegen, ein durch die groͤſten 
Elongationen dieſer Planeten von der Sonne gegebenes 
Verhältniß haben. (F. 83. 85.) Ptolemàus ließ auf den 
Mond zunaͤchſt den Merkur, hierauf die Venus folgen. 
Nun wird die Bahn der Sonne um die Erde kommen, als⸗ 
denn in unbeſtimmten Entfernungen die mit der Erde nahe 
concentriſchen Bahnen der oberen Planeten, welche von die⸗ 
ſen wiederum nicht unmittelbar, ſondern durch Epicykel 
beſchrieben werden, deren Mittelpunkte dieſe Kreiſe beſchrei⸗ 
ben, und es wird allein das Verhältniß des Halbmeſſers 
des Epicykels zu den Halbmeſſern des ſeinen Mittelpunkt 
fortführenden Kreiſes gegeben ſeyn. Alle dieſe Epicykel der 
oberen Planeten muͤßen ſo beſchrieben werden, daß ihre an 
den Ort des Planeten gezogene Halbmeſſer mit dem an den 
gleichzeitigen Ort der Sonne gezogenen Halbmeſſer der Son⸗ 
nenbahn parallel ſind ($: 95. 102. 112.). Ptolemaͤus 
nahm die Halbmeſſer der Planeteubahnen deſto großer an, 
je größer die Umlaufszeiten waren, und ließ daher auf die 
Sonne den Mars, hierauf den Jupiter und endlich den Sa⸗ 
turn folgen. Dieſe Hypotheſe macht das ptolemaͤiſche Sp: 
ſtem aus (Fig. 38.). Das ſogenannte aͤgyptiſche Spftem 
unterſcheidet ſich von dem ptolemaͤiſchen blos darinn, daß in 
demſelben die Mittelpunkte der Epicykel des Merkurs und der 
Venus in den Mittelpunkt der Sonne ſelbſt geſetzt werden, 
ſtatt fie in unbeſtimmter Entfernung auf dem an ine Sonne 
gezogenen Halbmeſſer ihrer Bahn um die Erde anzunehmen. 
Sollen aber in dieſem Syſtem die zugleich oben erwaͤhnten 
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durch Fernroͤhren beobachteten Erſcheinungen erklaͤrt werden; 
ſo muß man, wie in dem aͤgyptiſchen Syſtem, die unteren 
Planeten ihre Epicykel um die Sonne beſchreiben laſſen ($. 
84. 85.5, und die Epicykel der oberen Planeten der Bahn 
der Sonne um die Erde gleich und aͤhnlich nehmen, wo⸗ 
durch das Verhaͤltniß der Halbmeſſer ihrer Bahnen zu dem 
Halbmeſſer der Erdbahn beſtimmt wird ($. 97. 106. 118.) 
Moch erhellet aus F. 89. daß man auch die Bewegungen der 
unteren Planeten auf eine aͤhnliche Art wie die der oberen 
darſtellen kann, wie man ihre Epicykel der Sonnenbahn 
gleich und aͤhnlich nimmt, und die Mittelpunkte derſelben 
um die ruhende Erde diejenige Bahnen beſchreiben läßt, wels 
che man vorher ihren Epieykeln angewieſen hatte. In die⸗ 
ſem Fall werden die Bahnen der oberen und der unteren 
Planeten nach einerley Geſetz beſchrieben werden. 


F. 127. Man nehme zweytens die Sonne in Ruhe, 
und die Erde in Bewegung an; ſo wird die letztere eine der 
ſcheinbaren Bahn der Sonne um die Erde gleiche und aͤhn⸗ 
liche Bahn beſchreiben (F. 87.). Um die ruhende Sonne 
wird ſich zunaͤchſt der Merkur, in einem größeren: Abſtand 
die Venus, hierauf die Erde bewegen. Sodenn wer⸗ 
den die Bahnen des Mars, der vier neuen Planeten, des 
Jupiters, des Saturns und des Uranus kommen (F. 98. 
100. 115. 119. 123.), und alle dieſe Bahnen werden in 
der Richtung von Abend gegen Morgen in denjenigen Zei⸗ 
ten um die Sonne beſchrieben werden, in welchen im pto⸗ 
lemaͤiſchen Syſtem die unteren Planeten ihre Epicykel durch⸗ 
liefen, die Mittelpunkte der Epicykel der oberen Planeten 
aber ihre Umlaͤufe um die Erde vollendeten. Endlich wer- 
den der Mond um die Erde als Mittelpunkt, und die Ira: 
banten des Jupiters, Saturns und Uranus um ihre Pla⸗ 
neten ſich in beynahe kreis foͤrmigen Bahnen bewegen, und 
nur dieſe ſo genannte Nebenplaneten werden wirklich Epi⸗ 
eykloiden beſchreiben. In dem gemeinſchaftlichen Mittel 
punkt der Bewegungen der Hauptplaneten wird ſich ein 
großer Koͤrper, die Sonne, befinden, von deren Mittel⸗ 
punkt aus ihre Bahnen, ganz einfach als groͤſte nahe in einer 
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Ebene liegende Kreiſe der Sphäre erſcheinen werden. Dies 

ſe Anordnung der Planetenbahnen und ihre Uebereinſtim⸗ 
mung mit den Erſcheinungen lehrte Nikolaus Copernicus 

in ſeinem um das Jahr 1530 vollendeten aber erſt im Jahr 

1543 zu Nürnberg gedruckten Werk (De orbium coele- 

stium revolutionibus libri VI.), welche daher das coper⸗ 

nicaniſche Syſtem heißt. Man ſehe die gofte Figur. 


F. 128. Drittens nehme man wie in dem ptolemaͤi⸗ 
ſchen Syſtem die Erde als unbeweglich an, und behalte die 
Bewegungen der unteren Planeten um die Sonne und die⸗ 
fer um die Erde bey, wie in dem aͤgyptiſchen Syſtem. Die 
oberen Planeten kann man ebenfalls um die Sonne ſich 
bewegen, und dieſelbe Bahnen um ſie beſchreiben laſſen, 
welche man in dem copernicaniſchen Syſtem angenommen 
hatte (F. 96. 106. 115.). Bey dieſer Unordnung wird 
ſich zunaͤchſt um die Erde der Mond, und um eben dieſe in 
einer nahe vierhundertmal größeren Entfernung (F. 50. 63.) 
die Sonne bewegen, um welche die Planeten ihre Bahnen 
wie in dem copernicaniſchen Syſtem beſchreiben werden. 
Endlich werden die Jupiters- und Saturnstrabanten um 
ihre Hauptplaneten die in eben dieſem Syſtem angenommenen 
Bahnen beſchreiben, und man wird das tychoniſche Sp⸗ 
ſtem haben (Fig. 40.), welches Tycho de Brahe in ſeiner 
Schrift De mundi ætherei recentioribus phaenomenis 
L. II. Uranib. 1588, aufgeſtellt hat. In dieſem Syſtem 
ſind alſo die Bahnen der Planeten in Beziehung auf die 
Tirfterne Epicykloiden ($ 88.), wie in dem ptolemaͤiſchen 
Syſtem, es iſt aber einfacher als dieſes, und es kommen 
hier keine Bewegungen von geometriſchen Punkten, und 
von Koͤrpern um dieſe Punkte mehr vor, weswegen es, 
wenn von den wahren Bewegungen, und nicht blos von ei⸗ 
ner zu ihrer Berechnung dienenden geometriſchen Hypotheſe 
oder Conſtruktion die Rede iſt, dem ptolemaͤiſchen vorzu⸗ 
ziehen ſeyn wird. Tycho hat von dem copernicaniſchen Sy⸗ 
ſtem, welches ſich durch ſeine Einfachheit empfehlen mußte, 
ſo viel beybehalten, als ihm einige buchſtaͤblich erklärte 
Stellen der heiligen Schrift zu erlauben ſchienen. 
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H. 129. Aus jeder der drey Hypotheſen uͤber die Ans 
ordnung der Planetenbahnen ergeben ſich, wie in dieſem 
Capitel gezeigt worden iſt, dieſelben ſcheinbaren Bewegun⸗ 
gen der Planeten in Beziehung auf die Fixſterne, und ſelbſt 
die im 1aoten H. erwähnte nur durch Fernroͤhren bemerkba⸗ 
re Erſcheinungen, welche Ptolemaͤus noch nicht kannte, laſ⸗ 
fen ſich ebenfalls in feinem Syſtem erklaͤren, wenn man den 
von ihm angenommenen Bahnen und Epicykeln die $. 126. 
beſtimmte Größe giebt. Nun bleiben aber noch die als 
len Himmelskoͤrpern gemeinſchaftliche tagliche Bewegungen 
übrig, von welchen im erſten Capitel ($. 25. und 26.) ges 
zeigt worden iſt, daß fie ſich aus einer gleichfoͤrmigen Um⸗ 
drehung der ſcheinbaren Himmelskugel von Morgen gegen 
Abend um eine unbewegliche durch den Mittelpunkt der Er⸗ 
de gehende Axe erklaͤren laſſen. Wollte man aunehmen, 
dieſe Umdrehung finde wirklich Statt: 9 würde man die 
Sonne ſamt allen Planeten und Trabanten mit Beybehal⸗ 
tung ihrer relativen Bewegungen in jedem der drey Syſte⸗ 
me täglich einen Umlauf um die Erde muͤſſen machen laſſen. 
Weit einfacher erklaͤren ſich aber dieſe Erſcheinungen, wenn 
man annimmt, die Erde drehe ſich in der Richtung von 
Abend gegen Morgen um eine mit der Axe der Himmels⸗ 
kugel zuſammenfallende oder parallele Axe mit einer gleich⸗ 
foͤrmigen Geſchwindigkeit waͤhrend eines Sterntags. Unter 
dieſer Vorausſetzung werden die Sterne ihre taͤglichen Bes 
wegungen mit den Beobachtungen uͤbereinſtimmend von Mor⸗ 
gen gegen Abend zu machen ſcheinen, und die Sonne, wels 
che ſcheinbar oder wirklich in Beziehung auf die Fixſterne 
von Abend gegen Morgen fortruͤckt, wird mit jedem Tag, 
weil ſich die Erde vermoͤge der Vorausſelzung nach derſelben 
Richtung um ihre Axe dreht, ſpaͤter als die Fixſterne in 
den Meridian kommen. In dem ptolemaͤiſchen und tycho⸗ 
niſchen Syſtem wird nun die Axe der Erde unbeweglich ans 
genommen werden muͤſſen, welche Veraͤnderung tongemon: 
tan *) mit dem tychoniſchen Syſtem vorgenommen hat. 
In dem copernicaniſchen Syſtem hingegen wird ſich die Er⸗ 
de während ihrer Bewegung um die Sonne, um eine ſich 

) Astronomia Danica. Amst, 1622. 
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ſelbſt immer nahe parallel bleibende und mit ihr zugleich forte 
ruͤckende Axe umdrehen muͤſſen, welche Bewegungen Coperni⸗ 
cus auch wirklich angenommen hat. Alsdenn wird aber ihre 
Umdrehungsaxe bey ihrer Bewegung um die Sonne nach 
und nach verſchiedenen Fixſternen entſprechen, und wenn die 
Verlaͤngerung derſelben bey einer gewißen Lage der Erde ge⸗ 
nau auf einen Fixſtern traf; ſo wird dieſes nach einiger Zeit 
nicht mehr Statt finden und erſt alsdenn wieder zutreffen, 
wenn die Erde in denſelben Punkt ihrer Bahn zuruͤckgekom⸗ 
men iſt. Vielleicht find. aber die Fixſterne fo weit von uns 
entfernt, daß dieſe Abweichungen unbemerkbar ſind, und 
unter dieſer Vorausſelzung wird das copernicaniſche Syſtem 
ebenfalls mit den Erſcheinungen übereinſtimmen, welches 
neben einer einfacheren Erklaͤrung derſelben auch noch die 
Analogie für ſich hat. Denn es iſt in dieſem Capitel gezeigt 
worden, daß diejenige Planeten ſich nach derſelben Richtung 
um ihre Axen drehen, nach welcher fie unn die Sonne lau— 
fen, an welchen es noch moͤglich war, dieſe Bewegung zu 
bemerken, nur die Umdrehungszeit des Uranus und der vier 
neuen Planeten iſt noch unbekannt. Ihre Umdrehungsaxen 
bleiben ſich während ihrer Bewegungen um die Sonne, fo 
weit die Beobachtungen reichen, nahe parallel, und ſind 
bey einigen gegen die Ebene ihrer Bahnen geneigt, welches 
auch bey der Erde wird angenommen werden muͤſſen, weil 
der Pol des Aequators von dem Pol der Ekliptik um die 
Schiefe der Ekliptik abſteht. Endlich wird ſich das Zuruͤck⸗ 
weichen der Aequinoktialpunkte (F. 37.) ergeben, wenn man 
die Erdaxe nicht ſich beftändig parallel bleiben läßt, ſondern 
annimmt, ſie beſchreibe die Oberflaͤche eines auf der Eklip⸗ 
tik ſenkrecht ſtehenden Kegels, deſſen Spitze in den Mittels 
punkt der Erde faͤllt, und deſſen Seitenlinien gegen ſeine 
Axe um die Schiefe der Ekliptik geneigt find, in derſelben 
Zeit und nach derſelben Richtung, welche man bey der ſchein⸗ 
baren Bewegung der Aequinoktialpunkte gefunden hat. An 
dem Mond haben wir ein Beyſpiel einer aͤhnlichen Bewe⸗ 
gung, deſſen gegen die Ekliptik und gegen ſeine Bahn ge— 
neigte Umdrehungsaxe ſich nicht parallel bleibt, ſondern in 
derſelben Zeit einen Umlauf von Morgen gegen Abend 
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( N welcher fein Knoten einen Umlauf vollendet 
80. ). 

- Nun fragt es ſich: welche unter den verſchiedenen Be⸗ 
wegungen, aus denen man ſich die ſcheinbaren Bewegungen 
der Himmelskoͤrper zuſammengeſetzt denken kann, ſind die 
wahren, und welche ſind blos ſcheinbar? Laſſen ſich wirk⸗ 
lich alle Erſcheinungen der taͤglichen Bewegung, die Abs 
wechslungen der Jahrszeiten, des ſcheinbaren Laufs der 
Sonne u. ſ. w. aus der Umdrehung der Erde um ihre Axe 
und ihrer Bewegung um die Sonne vollſtaͤndig erklaͤren? 
Welches iſt die wahre Geſtalt der Planetenbahnen, und 
nach welchen Geſetzen werden ſie beſchrieben? Die theori⸗ 
ſche Aſtronomie beſchaͤftigt ſich mit der Beantwortung die⸗ 
ſer Fragen, welche den Gegenſtand des zweyten Buchs aus⸗ 
machen wird. 
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Zweytes Buch. 


Von den wahren Bewegungen der Himmels⸗ 
koͤrper. 


Erſtes Capitel. 
Von der Geſtalt und Groͤße der Erde. 


H. 130. Daß die Erde eine beynahe kugelförmige Ges 
ſtalt habe, iſt ſchon aus dem gten F. bekannt. Aber man 
wird jetzt ihre Geſtalt und Groͤße genauer beſtimmen muͤſſen, 
ohne deren Kenntuiß es nicht moͤglich iſt, die an verſchiedenen 
Punkten ihrer Oberfläche angeſtellten Beobachtungen auf eis 
nen gemeinſchaftlichen Standpunkt zu reduciren, welchen man 
in dem Mittelpunkt der Erde annimmt. In dieſem Punkt 
laufen die auf der Oberflaͤche der Erde ſenkrechte Richtungen 
der Schwere nur unter der Vorausſetzung einer genauen Ku⸗ 
gelgeſtalt zuſammen, in anderen Faͤllen hingegen nicht, und 
man wird beſtimmen muͤßen, welche Winkel die verſchiede⸗ 
nen Halbmeſſer der Erde mit den Richtungen der Schwere 
machen. Sodenn werden auch ihre Abmeſſungen in einem 
bekannten Laͤngenmaas zu der Beſtimmung der Groͤße und 
Entfernungen der Himmelskoͤrper in eben dieſem Maas die⸗ 
nen, deren Verhaͤltniße zu einander in dem erſten Buch ge⸗ 
funden worden ſind. Da man z. B. das Verhaͤltniß des 
Abſtands des Monds von der Erde zu dem Halbmeſſer des 
Erdaͤquators kommt (F. 63.); fo. wird man feinen Abſtand 
von der Erde nach dem pariſer Fuß angeben koͤnnen, wenn 
man die Anzahl pariſer Fuß kennt, welche auf den Halb⸗ 

meſſer des Aequators der Erde gehen. Und da die uns 
ter dem Aequator Statt findende Horizontalparallaxe des 
Monds der ſcheinbaren Groͤße des aus dem Mond geſehe⸗ 
nen Halbmeſſers des Erdaͤquators gleich iſt, und der ſchein⸗ 
bare Halbmeſſer des Monds durch Beobachtungen gefunden 
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wird; fo kennt man das Verhaͤltniß der wahren Halbmef- 
fer F. 49. n. 6.), mithin den Halbmeſſer des Monds, 
wenn der Halbmeſſer des Erdaͤquators gegeben iſt. 


$. 131. Die Beſtimmung der Größe der Erde wird 
ſich unter der Vorausſetzung einer genauen Kugelgeſtalt auf 
die Auflöfung folgender zwey Aufgaben zuruͤckführen laſſen: 
Erſtlich einen Theil des Umfangs der Erde, z. B. einen 
Bogen eines Meridians der Erde zu meſſen, und zweytens 
den Winkel zu finden, unter welchem die an die Endpunkte 
dieſes Bogens gezogenen Halbmeſſer der Erde ſich ſchneiden. 
Dieſer Winkel wird ſich verhalten zu 360 Gr. wie der ge⸗ 
meſſene Bogen zu dem Umfang der Erde (VI, 33.), wor⸗ 
aus mittelſt des bekannten Verhaͤltnißes des Umfangs ei⸗ 
nes Kreiſes zu feinem Halbmeſſer der Erdhalbmeſſer gefun— 
den wird. Die Auflöfung der erſteren Aufgabe erfordert 
geometriſche Operationen auf der Oberfläche der Erde, bey 
welchen man auf die Erhöhungen der verſchiedenen Stand⸗ 
punkte über die erweiterte Oberflaͤche der See Ruͤckſicht zu 
nehmen hat, um denjenigen Bogen zu finden, den man ers 
halten haben wuͤrde, wenn die Meßungen unmittelbar auf 
der erweiterten Oberflache der See wären vorgenommen 
worden. Die zweyte Aufgabe kann uur durch aſtronomiſche 
Beobachtungen, und am einfachſten in demjenigen Fall auf⸗ 
gelöst werden, wenn der gemeßene Bogen ein Stuͤck eines 
Meridiaus der Erde iſt. Es ſeyen a, b. (lig. 41.) zwey 
unter einerley Meridian liegende Orte der; Sberfläche der 
Erde, und Jas, fbv die in dem Punkt / zuſammenlaufen⸗ 
den Richtungen der Schwere an dieſen Orten. Man beob⸗ 
achte in a und ö die Abſtaͤnde Kae, ub eines gewißen Fix⸗ 
fternd von den Scheiteln 2 und v, wenn er durch den Mes 
ridian geht; ſo werden fl, fa, be’ und ar in einer Ebene 
liegen. In dieſer Ebene ſeh mit as parallel gezogen. 
Da die Linien as und be nicht bemerkbar von der parallelen 
Lage abweichen (F. 28.) ;, ſo wird Sac = 8 be, und uber 
zar = vbs'- 8 be = vbz = ha ſeyn. Demnach iſt der 
Winkel, unter welchem die an die Endpunkte a, ) des Bor 
gens ab eines Erdmeridians gezogenen Vertikallinien Fog, 
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Fbv ſich ſchneiden, dem Unterſchied der an dieſen Punkten 
beobachteten Zenithdiſtanzen eines und deſſelben Firſterns 
gleich, wenn, wie im Fall der Figur, beyde Zenithdiſtau⸗ 
zen auf einerley Seite der zwey Scheitelpunkte z und v lie⸗ 
gen. Im entgegengeſetzten Fall verwandelt fi) die Diffe⸗ 
renz der Zenithdiſtanzen in ihre Summe. Nun wird ſich 
verhalten 7: 1809 = ab : halben Umfang des Erdme⸗ 
ridians, und, wenn der Umfaug eines Kreiſes zu ſeinem 
Durchmeſſer wie 1 : 1 ſich verhaͤlt; fo wird der Halbmeſ⸗ 
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fer af oder „F der Erde = — » 85 ſeyn. 

F. 132. Eben dieſe Meßungen dienen aber auch zu⸗ 
gleich zu der Beſtimmung der Geſtalt der Erde. Wenn 
man an andern Orten der Erde aͤhnliche Unterſuchungen an⸗ 
ſtellt, und immer gleich große Halbmeſſer herauskommen, 
oder wenigſtens ihre Unterſchiede nicht größer find, als die 
Fehler, welchen man bey dieſen Meßungen ausgeſetzt iſt; 
ſo wird die Erde ſehr nahe kugelfoͤrmig ſeyn. Findet man 
hingegen groͤßere Unterſchiede, und nehmen die auf dieſem 
Weg gefundenen Halbmeſſer von dem Aequator an bis zu 
dem Pol beſtaͤndig zu; ſo wird die Erde unter dem Aequa⸗ 
tor nach der Richtung des Meridians ftärker gekruͤmmt ſeyn, 
als unter den Polen, und der Durchmeſſer ihres Aequators 
wird ihre Axe übertreffen, Nehmen hingegen jene Halb: 
meſſer von dem Aequator an bis zu dem Pol beſtaͤndig ab; 
fo wird der Durchmeſſer des Aequators kleiner ſeyn, alt 
die Erdaxe. Um dieſes zu zeigen, ſey ap ein Quadrant des 
Erdmeridians, a ein Punkt des Aequators, und es ſeyen 
die Bogen ab, bd de, ep deſſelben gemeßen; fo werden ver: 
möge der im vorhergehenden H. angezeigten Art der Meſ⸗ 
fung und Berechnung die Richtungen af, bf, dg, eh, pk 
der Schwere auf den an die Punkte a,b, d, e, p dieſer Bo⸗ 
gen gezogenen Tangenten ſenkrecht ſeyhn. Aus dem Bogen 
ab ergebe ſich der Halbmeſſer af, aus dem Bogen bd ein 
größerer Halbmeſſer ba, und g ſey der Mittelpunkt des als 
kreisformig angenommenen Bogens ba, welcher auf der 
Verlängerung von „/ liegen wird (III, 19.), weil vermoͤge 
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der Vorausſetzung ab und be in ö eine gemeinſchaftliche Tan⸗ 
gente haben. Eben fo ſeyen aß oder he, ek oder pe die aus 
den Bogen de, ep gefundenen Halbmeſſer, v he, und h, 
4 die Mittelpunkte der Bogen de, ep. Die Verlängerung 
von a/ ſchneide die ag, he, ph in den Punkten /, m, 6. 
Nun iſt (I, 20.) / Hg 
mithin /g g H ＋ Ih 
und um fo mehr VH Im + ml 
T gh r hf = fl+ lm + mk 
um fo mehr = fl+ lin & mc & ck 
oder /g ＋ g ＋ H A ft . ch. 
Es iſt aber 
5 e 1455 ＋ 1 gel Ter e +fe-tes+ ar 


folglich iſt „r Sartre tet 
und pc < ar, 

Wenn aber die Halbmeſſer der verſchiedenen Bogen 
des Meridians von dem Aequator an bis zu dem Pol ab⸗ 
nehmen; ſo nehme man den Punkt p unter dem Aequator, 
folglich a als Pol an, und es wird wie vorhin folgen, daß 
pe ac. 


FH. 133. Weil der einem beliebigen Bogen ab des 
Erdmeridians zugehörige Halbmeſſer af = e . g if; fo 
verhalten ſich dieſe Halbmeſſer, wenn die den Endpunkten 
der Bogen entſprechende Richtungen der Schwere gleiche 
Winkel mit einander machen, wie die Laͤngen der Bogen. 
Nun kann man aus der Laͤnge ab eines Bogens und dem 
ihm zugehörigen Winkel afb diejenige Laͤnge deſſelben fin⸗ 
den, welche einem Winkel von 1 Grad entſpricht, wenn 
man die Laͤnge des gemeßenen Bogens ab mit der Anzahl 
der auf den Winkel afb gehenden Grade dividirt. Man 
nennt dieſe Bogen des Erdmeridians, welche einem Winkel 
der an ihre Endpunkte gehenden Vertikallinien von einem 
Grad entſprechen, oder um welche man in der Richtung 
des Meridians fortgehen muß, bis ſich die Polhoͤhe oder 
die geographiſche Breite um einen Grad veraͤndert, nach 
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der Analogie des Kreiſes Grade des Erdmeridians, und 
die zur Beſtimmung dieſer Grade angeſtellten Meßungen 
Gradmeßungen. Aus der Vergleichung der unter verſchie⸗ 
denen Breiten gemeßenen Grade eines Erdmeridians wird 
ſich alſo leicht ergeben, ob der Durchmeſſer des Aequators der 
Erde größer oder kleiner iſt, als ihre Axe. Wenn nem: 
lich dieſe Grade von dem Aequator an bis zu dem Pol wach: 
ſen; jo wird der Durchmeſſer des Aequators größer, und 
wenn ſie beſtaͤndig abnehmen kleiner ſeyn als die Erdaxe. 
Und wenn unter verſchiedenen geographiſchen Laͤngen die un⸗ 
ter gleichen noͤrdlichen oder ſuͤdlichen Breiten gemeßenen 
Grade einander gleich gefunden werden; ſo werden alle Me⸗ 
ridiane der Erde einander gleich und aͤhnlich, und die Erde 
wird ein Körper ſeyn, welcher durch die Umdrehung eines 
dieſer Meridiane um die Erdaxe beſchrieben, und durch den 
Aequator in zwey gleiche und aͤhnliche Theile getheilt wird. 

Da 5e = ef eg (F. 132.); fo wird, wenn 
man ſich in dem Punkt * das eine Ende eines Fadens, defr 
fen Laͤnge = 5, befeſtigt, und dieſen auf die gebrochene Li: 
nie 7g. aufgewickelt denkt, fein nach der Richtung fa aus⸗ 
geſpanntes Stuck mit feinem Ende in den Punkt a tref⸗ 
fen. Wird nun dieſer Faden, indem man ihn beſtaͤndig 
geſpannt erhaͤlt, nach und nach von der gebrochenen Linie 
Ighi abgewickelt; fo wird fein bewegliches Ende zuerſt den 
Kreisbogen ab, hernach den Kreisbogen ba, ſodenn den 
Kreisbogen de u. ſ. w. beſchreiben, weil von a bis b der 
abgewickelte Theil des Fadens = af, von „ bis d = fr, 
von d bis e = a u. ſ. w. if. Man laſſe die gebrochene 
Linie /h in eine ſtetig krumme Linie übergehen, welche 
die Linien ac und pk berühre; fo werden ſich die Halbmeſſer 
der Kreisbogen ſtetig ändern, und es wird nun durch das Eins 
de des Fadens eine ſtetig krumme Linie beſchrieben werden, 
von welcher kein Theil mit einem Kreisbogen genau zuſam⸗ 
menfaͤllt, welche aber in jedem ihrer Punkte der Kruͤm⸗ 
mung desjenigen Krelſes am naͤchſten kommen wird, deſſen 
Mittelpunkt in den von dem Faden beruͤhrten Punkt der 
krummen Linie faͤllt, von welcher der Faden abgewickelt 
wird, und deſſen Halbmeſſer dem abgewickelten Theil des 
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Fadens, oder der zwiſchen jenem Veruhrungspunkt und 
dem Erdmeridian liegenden geraden Linie gleich iſt. Die⸗ 
fer Kreis heißt der Kruͤmmungskreis (circulus curva- 
turæs, circulus osculator) der krummen Linie, fein Halb⸗ 
meſſer heißt der Kruͤmmungshalbmeſſer (radius curvaturæ 
sive osculi), welchem die nach der Regel des 132ten g. 
gefundenen Halbmeſſer deſto naͤher kommen werden, je klei⸗ 
ner die Bogen des Erdmeridians find, aus welchen man 
ſie ableitet. Auf der andern Seite duͤrfen aber auch dieſe 
Bogen nicht zu klein genommen werden, damit die in der 
Beſtimmung des Unterſchieds der Polhoͤhen begangenen 
Fehler keinen zu großen Einfluß auf die Kruͤmmungshalb⸗ 
meſſer haben. 


F. 133. Es würde ſehr beſchwerlich, und in mau⸗ 
chen Gegenden unmoglich ſeyn, fo große Stuͤck eines Erd⸗ 
meridians unmittelbar zu meſſen. Es iſt viel einfacher und 
genauer, nach der von Snellius zuerſt gebrauchten Metho⸗ 
de *) die in der Naͤhe des zu meßenden Bogens liegende, 
ſich auszeichnende oder durch beſondere Signale in der Fer⸗ 
ne ſichtbar gemachte Punkte durch eine Reihe von Dreyecken 
ſo mit einander zu verbinden, daß jedes dieſer Dreyecke 
mit dem naͤchſtfolgenden eine Seite gemeinſchaftlich hat. 
Alsdenn wird man nur eine Seite dieſer Dreyecke und ihre 
Winkel zu meſſen haben, um die Seiten der uͤbrigen Drey⸗ 
ecke berechnen zu koͤnnen. Mißt man ferner den Winkel, 
welchen eine der Seiten dieſer Dreyecke mit dem Meridian 
macht; ſo wird man mittelſt der bekannten Seiten der 
Dreyecke und dieſes Winkels die Laͤnge des zu meßenden 
Bogens des Meridians durch Rechnung herleiten koͤnnen. 
Es ſey nemlich AM (Fig. 42.) ein Bogen eines Meridians 
der Erde, A, B, C, D. u. ſ. w. ſeyen auf dieſem Meridian 
oder in ſeiner Naͤhe liegende Punkte, welche durch die ge⸗ 
rade Linien AB, BC, AC u. ſ. w. mit einander verbunden 
ſeyen, und eine Reihe an einander haͤngender Dreyecke bil⸗ 

den. 


9 ee Batavus s. de terræ ambitus vera quantitate. Lugd. 
at. 1617. 
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den. Man meſſe eine Seite BT dieſer Dreyecke, und die 
Winkel fo wohl des Dreyecks 450, als aller übrigen; fo 
findet man aus der Baſis BC und den Winkeln die € eiten 
AB, AC. Eben fo in dem Dreyeck BUD aus der Seite 
BC die Seiten 50, CD. In dem anliegenden Dreyeck 
CDA kenut man wiederum eine Seite CD, und die Win⸗ 
kel, woraus ſich die Seiten Dr und EC ergeben Endlich 
findet man in dem Dreyeck EDF aus der nun bekannten 
Seite DE und den Winkeln die Seiten DF und FE. Mit⸗ 
hin werden die geraden Linien, aus welchen die gebrochene 
Linie ACEF zuſammengeſetzt iſt, und die Winkel ACE, 
C, welche fie mit einander machen, durch die gemeßene 
Winkel der Dreyecke gegeben ſeyn. Man beobachte noch den 
Winkel CA, welchen die Seite CA mit der an dem Ort 7 
gezogenen Mittagslinie AU macht, fälle von C,E und , die 
Perpendickel Ce, Ee, H auf All, und ziehe durch die Punkte 
und E die Parallelen Cg, Eh mit AM, welche den wo 
nöthig verlängerten Perpendikeln Le, , in g und „ be⸗ 
gegnen. Da man in dem bey e rechtwinklichten Dreyeck 
Ac den Winkel CAr und feine Hypotenuſe 4 kennt; fo 
kann man die Seite de finden. Nun macht der Winkel 
Amit dem gegebenen CAM zwey rechte Winkel, und 
der Winkel ACH iſt durch die Winkel der Dreyecke gegeben; 
folglich kennt man ihren Unterſchied 6. Man kann alſo 
die Seite Cg oder die ihr gleiche ce durch die Aufloͤſung des 
bey g rechtwinklichten Dreyecks (Eg finden. Endlich iſt 
der Winkel CEN = aH - gCE, und der Winkel CHF iſt 
gegeben; folglich kennt man den Winkel FEh des rechtwink⸗ 
lichten Dreyecks FEh, deſſen Hypotenuſe ebenfalls gegeben 
iſt, und kann daher „E oder die ihr gleiche ef finden. Aus 
dieſen Stuͤcken des zu meßenden Bogens ergiebt ſich nun 
der Bogen Af= Ae ce , und die Meßung kann auf 
ähnliche Art weiter fortgeſetzt werden, wobey man nichts 
als Winkel von Dreyecken zu meßen hat. 


$. 135. Picard, welcher nach dieſer von Snellius ger 

zeigten Methode die erſte genauere Meßung eines Bogens 

des durch die pariſer Sternwarte gezogenen Meridſans zwi— 
Bohnenbergerk Aſtronomie, N 
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ſchen Paris und Amiens mit vollkommeneren Huͤlfsmitteln 
im Jahr 1609 unternahm, fand den zwiſchen feinem noͤrd⸗ 
lichſten und ſuͤdlichſten Standpunkt liegenden Bogen = 
78850 Toiſen (jede zu 6 pariſer Fuß), und durch aſtrono⸗ 
miſche Beobachtungen ergab ſich der Unterſchied der Polhoͤ⸗ 
hen der zwey Endpunkte des Bogens 1 22 55. Hienach 
wäre in dieſer Gegend ein Grad des Meridians = 57057 
Toiſen. In den Jahren 1683, 1700 und 1718 wurden 
dieſe Meßungen durch die beyden Caſſint und Maraldi wieder⸗ 
holt, und durch ganz Frankreich fortgeſetzt. Es ergab ſich die 
Entfernung von der Sternwarte bis an den Parallelkreis 
von Collioure an der ſpaniſchen Graͤnze = 360614 Toiſen, 
der Unterſchied der Polhoͤhen = 6° 18 57, und die Ränge 
eines Grads = 5709? Toiſen. Ferner fand man Dün⸗ 
kirchen um 128484 T. nördlicher als die pariſer Stern⸗ 
warte, und den Unterſchied der Polhoͤhen = 2° 12 9',5, 
woraus die Größe eines Grads = 56960 ſich ergiebt. Hie⸗ 
nach müßte die Erdaxe größer ſeyn als der Durchmeſſer des 
Aequators ($. 133.) Allein andere Gründe, von welchen 
in der Folge die Rede ſeyn wird, machten es gewiß, daß 
die Erde eine unter den Polen zuſammeungedruͤckte Geſtalt 
haben muͤße, und da ſchon dieſen Meßungen nach zu urthei⸗ 
len ihre Geſtalt nicht betraͤchtlich von einer Kugel verfchies 
den ſeyn, mithin leicht die Fehler der Meßungen groͤßer 
werden konnten, als die Unterſchiede dieſer nicht ſehr weit 
von einander entfernt liegenden Grade; fo war es noͤthig, 
zwey Grade, den einen ſo nahe als moͤglich bey dem Pol, 
den andern unter dem Aequator zu meſſen. Bouguer, de 
la Condamine, Godin, Juſſieu und Louplet begaben fi 
nach Peru; Maupertuis, Clairgaut, Camus, le Monnier, 
Guthier und Celſius nach Lappland. Die letzteren vollen⸗ 
deten ihre Meßungen unter dem Polarkreis in den Jahren 
1736 und 1737, nach welchen Maupertuis den Grad unter 
66° 19 Breite auf 57438 Toiſen ſezte. La place brachte, 
indem er ein Mittel aus den verſchiedenen Reihe von Drey⸗ 
ecken, und auf die Refraktion Ruͤckſicht nahm, 57405 T. 
heraus. Die Gradmeßung unter dem Aequator wurde im 
Jahr 1741 vollendet. Nach Bouguer's Angabe iſt ein 
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Grad des Meridians unter dem Aequator = 36753 T. 
mithin um 652 T. kleiner als der Grad unter dem Polar⸗ 
kreis. Die unter den Polen zuſammengedrückte oder abge⸗ 
plattete Geſtalt der Erde war alſo erwieſen. Seit dieſer 
Zeit ſind in verſchiedenen Laͤndern mehrere Grade gemeßen 
worden, und insbeſondere haben Mechain und Delambre 
einen Bogen des pariſer Meridians zwiſchen Duͤnkirchen 
und Barcelona 1792 und in den folgenden Jahren mit ei⸗ 
ner großen Genauigkeit gemeßen. Die Reſultate dieſer 
Meßungen find, wenn man unter einer Toiſe diejenige Laͤn⸗ 
ge verſteht, welche die zu der Gradmeßung in Peru ges 
brauchte eiſerne Toiſe bey einer Temperatur von ＋ 13 4. 
hat, folgende: \ | 


beobachtete Polhoͤhen. Bogen des Meridians 
„ zwiſchen Montjouy 
Montjouy „ . 41 21 4496 und Toiſ. 


Carcaſſonne. 43 12 84,80 Carcaſſonne 105498,96 
Evaur 46 10 42,54 Evaux 27434800 
Pantheon in Paris 48 50 49,37 Pantheon 426639, 54 
Duͤnkirchen . 51 2 9,20 Duͤnkirchen 55 1584,72 
Auch die Gradmeßung unter dem Polarkreis iſt in den 
Jahren 1801, 2 und 3 durch Spvanberg wiederholt wor⸗ 
den. Dieſer fand die Groͤße eines Grads unter einer Brei⸗ 
te von 66° 20 — 57188,42 Toiſen, alſo um 216 Toiſen 
kleiner, als ihn Maupertuis in eben dieſer Gegend gefuv⸗ 
den hatte, doch noch immer um 438,42 Toiſ. größer, als 
den Grad unter dem Aequator. Wenn man bedenkt, daß 
dieſen Größen der Grade des Erdmeridians zufolge ein Feh⸗ 
ler von 1 Sekunde in der Differenz der Polhoͤhen an den 
zwey Endpunkten eines Grads beynahe einen Fehler von 
16 Toiſ. in der Länge des Grads hervorbringt, und die 
bey der erſten lapplaͤndiſchen Gradmeßung gebrauchte laͤſtige 
Inftrumente über hohe Berge geſchleppt werden mußten, 
ferner, daß dieſe Meßungen in einem ſehr kalten Clima 
angeſtellt wurden; ſo wird man ſich die Abweichungen der 
zwey Meßungen von einander einigermaßen erklären konnen. 
Bey allen dieſen Meßungen bleibt noch immer einige 
ngewißheit wegen der nicht genau en Stralenbre⸗ 
2 
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chung, welche auf den Unterſchied der Polhoͤhen Einfluß 
hat, und wegen der durch die Veraͤnderung der Temperatur 
geaͤnderten Laͤnge der Meßſtangen uͤbrig, woher es kommt, 
daß man verſchiedene Angaben der aus einerley Meß ung abs 
geleiteten Grade bey verſchiedenen Schriftſtellern findet. 
Die folgende Tafel zeigt die unter verſchiedenen Polhoͤhen 
gemeßenen Grade, unter welchen die in Frankreich und Lapp⸗ 
land gemeßenen diejenige ſind, welche ſich aus den neueſten 
Meßungen ergeben haben. 9. 157 10 
mittlere Breiten. Grade. 


Peru Re | 56753 Toiſ. 
Oſtindien, a. 12 5 3506201 

——— b. 13 18 50726 
Cap 33 18 ſuͤdl. 57033 
Penſylvanien 39 12 36888 
Italien 43 1 56979 ei 
Frankreich 46 11 57 1:57920,77 . ³ 
Oeſtreich 47 47 ‚57066 . 
England 52 2 20 .1:57068;7. 
Lappland 466 20 10 574188,42 


F. 136. Aus der Vergleichung dieſer Grade ergiebt 
ſich, daß, wie ſchon oben bemerkt worden, die Erde von 
der Kugelgeſtalt, aber nicht ſehr beträchtlich, abweicht. Legt 
man den in Frankreich gemeßenen Grad zum Grund, und 
nimmt fuͤrs erſte die Erde kugelfoͤrmig an; ſo wird ihr 
halber Umfang = 57020, 77 . 180 = 10203738, Toiſ. 
und ihr Halbmeſſer = 3266842 T. 5 

Ferner ſieht man, daß die Grade von dem Aequator 
an gegen die Pole hin abnehmen, wenn die ihnen entſpre⸗ 
chende Breiten betraͤchtlich von einander verſchieden ſind, 
dazwiſchen hinein aber einige Grade bey zunehmender Breite 
abnehmen, welches anzuzeigen ſcheint, daß die Erde kein 
regulaͤrer Koͤrper iſt. Der auf dem Cap gemeßene Grad 
iſt größer als die unter größeren Breiten in Penſplvanien, 
Italien und Frankreich gemeßenen Grade, und daher 
ſcheint die ſuͤdliche Hälfte der Erde der noͤrdlichen nicht aͤhn⸗ 
lich zu ſeyn, wenn anders dieſe Abweichungen nicht von 
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Fehlern der Meßungen herruͤhren. Indeſſen kann man eis 
ne regulaͤre krumme Linie ſuchen, welche durch zwey auf 
einander ſenkrechte Durchmeſſer in vier gleiche und ähnliche 
Theile getheilt wird, und der Geſtalt eines Meridians der 
Erde wenigſtens nahe kommt. Die Ellipſe hat die erſtere 
dieſer Eigenſchaften, und wenn ſich dieſe um ihre kleine Axe 
dreht; ſo wird ein runder, unter den Polen der Umdre⸗ 
hungsaxe zuſammengedruͤckter Körper beſchrieben, welcher 
mit der Geſtalt der Erde einige Aehnlichkeit hat. Zwey 
unter verſchiedenen Breiten gemeßene Grade find hinrei⸗ 
chend, unter dieſer Vorausſetzung die große und kleine Axe 
eines elliptiſchen Meridians der Erde, oder die Erdaxe und 
den Durchmeſſer des Aequators zu beſtimmen. Dividirt 
man den Ueberſchuß des Halbmeſſers des Aequators über 
die halbe Erdaxe mit dem Halbmeſſer des Aequators; ſo 
erhaͤlt man die ſo genannte Abplattung der Erde. Aus 
den gefundenen Abmeßungen eines Meridians kann man her⸗ 
nach die Groͤße der Grade unter anderen Breiten berechnen, 
deren Vergleichung mit den wirklich gemeßenen die Abwei⸗ 
chung eines Erdmeridians von der elliptiſchen Geſtalt zei⸗ 
gen wird. 2 


$. 137. Es ſey AMB (Fig. 43.) ein elliptiſcher Quadrant, 
die e dinge Axe CA 8, dit halbe kleine Axe CB == b, 
CM ein an den Punkt M gehender Halbmeſſer der Ellipſe, MN 
eine Normallinie an M, und MP auf CA ſenkrecht. Die Nor⸗ 
mallinie MN wird auf der Oberfläche des durch die Umdrehung 
der Figur um die Are Ch beſchriebenen halben elliptiſchen Sphä⸗ 
roids ſenkrecht, und daher die Richtung der Schwere anf dem⸗ 
ſelben ſeyn. Die gerade Linie CA wird die Ebene des Aequators 
beſchreiben; folglich der Winkel ANM die geographiſche Breite 
des Orts M ſeyn, welche mit Z bezeichnet werde, und 40 
ſey . Vermoͤge der Eigenſchaften der Ellipſe wird ſich ver⸗ 
halten 2 ln 
CP: PY = As: ch =ar: 52 
Aber CP: PN = Tang. PMC : Tang. PN 
= Cotg, ACH : Cotg. AN; 


folglich 1.) Cote. 0: Cotg. A 
Cotg. 10 : Cotg. Z = a2: 5 
Tg. 7 T8. : 
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Mithin iſt 2 Tg. / ba 1g. 7 
2 
4 r — 
a (I Tg. 7 ) g. 7 
a*See, 7 
2 c 7 2 se ban. 75 
44 Cos. 25 
a40os. 22 
a4Cos. 2 T bASIn 72 
und weil zzCotg. “ = a2Cotg. J (n. 10; 


ſo iſt 5461 + Cotg. 7 23 + CH? 


Sec. #7 


oder 2.) Cos. 7. — 


54 Cosec. * 
— b4Sin, 7 7 aꝗ4Cos, 08, 72 
cosec· Id . —— . 
| 58m. 7 72 
b35in. 75 


alſo 3.) Sin, ? = — 
8 baSin. 75 ＋ aaO. 7 2 


Ferner iſt vermoͤge der Eigenſchaften der Ellipſe 


F = 08° g ö 
64? 
oder, wenn man zur Abkürzung den Halbmeſſer CM =Z fest, 
isi ee a Ze 
a2 
a2 
— 2 7 
a2Sin. 2” + 5*Cos. 7’ 
woraus man mittelſt der Ausdruͤcke n. 2. und 3, erhält 
22 548in. in. + 44 Cos. I? 
DB Er 
5281m. 75 + 42Cos. 72 
Sodenn verhält ſich in dem Dreyeck CMN 
CM: MN = Sin. CNM : Sin. V = Sin. 1: Sin, “; 
CM? Sin. 775 
Sin. 8 
5˙ 


ee F— (de 
Bain. Pr 44 Ces. 


> 00. % 
— N. 4. 
end 2 ＋ 22 Cos. 75 . 


und 22 


daher iſt ZW? = 
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57 
= 2 . 
a2 = (ag - 52) Sin. / 
= e?, und den halben Parameter der 


2 — 
oder, wenn man 2 
großen Axe = p ſetzt, 
„5  - 22 
* MN en PITESTEITE Me 
5 1 "Sin. 47 8 a 
Nun verhält fich aber der Kruͤmmungshalbmeſſer der Ellipſe 
an dem Punkt M zu der Normallinie MN = MN : p” (Res 
gelſchn. II, 36. Zuſ. 7.); folglich iſt, wenn dieſer Kruͤmmungs⸗ 
halbmeſſer = A geſetzt wird, 
FMN 
PR MN 
6.) K () 
— . —— 
(1 - e2Sin. 70 3 
Es ſeyen die den Polhöhen Z, 2 zugehdrigen Grade des Me⸗ 
ridians G und g; fo wird ſich verhalten (§. 133.) 


G r . F . 
(1 - e2Sin. Z 2 (1 - e*Sin. 7 2³ 

re — 13 
= (1- ein. 7 » (1 -e Sin. L 9³ 


an RN —72 
G5: 92 — 1 e8in, 4° : 1 -e2Sin. 4: 
alſo wird man haben 
3 222 3 3 2 
G3- e2G3Sin. 1 g eng Sin. 
64 3 
oder 7.) a A 
G>3Sin. TX g Sin. 7° 


3 
. 
5 Sm. IN? Y NN 2 
f . 70 2 :) Sin. L 
Sucht man zwey Huͤlfswinkel durch die Formeln 
x 87 3M Sin. 8 
Cos. * = ( und Cos. 7 = ( 499 S. ſo wird 


Sin. 2 


N Sin. I Sin. 7 
Liegt der kleinere Grad g unter dem Aequator; fo it 


und daher N 


G 
8.) % = = 
Sin. Z 
Hat man es gefunden; ſo wird, weil = S es if, = 
a 


21 — es, und man hat das Arenverhaͤltniß Bra =VYT-a: . 
Endlich da der dem Grad G entfprechende Kruͤmmungshalb⸗ 


18 a 
meſſer = =: Gift; fo hat man aus der Gleichung n. 6. weil 


5 
＋ und e gefunden worden find, - 


» 
2 1806 Br 
oder * — (1 sin. 2')2; x 


4 


. 80@ a2 at 
alſo 9.) am — z (1 - e2Sin. 2), 
und wenn der Grad g unter dem Aequator liegt, 
180. g 22 

2 5 

Da IS. /: TS,. , a2: ba (n. 1); fo verhält ſich 

Tang. 7 - Tg. 1: Tg. 2+ Ig. ) 2 

Sin. ( 1 : Sin, +7) J -i: a? + 5. 

Der Winkel (MN, welchen die Richtung der Schwere MN 
mit dem Halbmeſſer CM der Erde macht, wird alſo am gröften, 
wenn 11, = 90, Tg. 4“ = Cotg. L iſt. Für dieſe Breite wird 
man daher haben - 

Tg. : Cotg. 2 nen 

en ee, 

„ 3 = m:.0 
und den gröften Winkel NMC wird man durch die Formel ers 
halten 


10.) 4 = 


f 42 -b2 
12.) Sin. (I 10 = 58 
. 3 
Weil Sin. - 7 = gg Sin. C) 
2 ER Sin. (2 l- (- 1%); fo wird 
e 3 
2 5 5 Sin. 2 “ \ 
230) TE. 0-9 e., welcher Ausdruck in 
1 Cos. 2 


a -b 


3 
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eine Reihe aufgelost giebt 
14.) 11, 
e ee e 
= 72.452 Sin. 1, 2\02452/ Sin.” 3a Sin. 1“ 
Aus n. 4. folgt 


— Sin. 7? 
> 2 a 
> 5 
955 — ® 
ad- aa -a a -h . 
oder, weil 7 a ERW =(2-e) e ift, 


2 Ee aS 
75 EN „ woraus man durch Entwicklung 
925 I - e*Sin. Z 

in eine Reihe erhaͤlt 


0 ER 2a k 
15.) = 3020-0) P Ferm) a Fein -&c: 


8 3 
Man ſetze 85 =D, und SE = Cos. a; fo verwan⸗ 


delt ſich der Ausdruck n. 7. in folgenden 
easin. 2? Si. 4 ı- (1-3 D)3 N 
= 2D+D2+44D3 4 &.: folglich iſt 
16.) e2— 20 Cosec. 2” Cosec. a ＋ 2 Cosec. Za Cosec. a. T &æc. ö 
wodurch es genauer, als durch n. 7. wird gefunden werden koͤn⸗ 
nen, wenn man bey der Berechnung nur die gewoͤhnlichen Lo— 


garithmen von ſieben Decimalftellen gebraucht. Sodenn hat 
man 


5 
17.) . 1 e 
a” 


6 Re So 13 - &c, 

Beine 2.4 2.4.6. . 
a-b I 3 
. AB 

6—1'xß — 

Setzt man in n. 6. die Breite 2 = o; fo erhält man den 
Kruͤmmungshalbmeſſer des Meridians unter dem Aequator S v, 
und da die Grade den Kruͤmmungshalbmeſſern proportional ſind; 
fo verhält ſich ein Grad 8“ des Meridians unter dem Aequator 
zu einem Grad g unter der Breite 4, wie p: R. folglich ift 

R g’ 
20,) 8 = eg u en. 6.) 
; 7 (1 -casin. 04 
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3500 Pre : e d 7 
= g (1 43 Sin.“ + I en Sin. + ar e6Sin. 25 +&c:), 
und umgekehrt 
acin 7213 
21.) 27 = 2 E= (1 ezSin. 7 )z 
= g (1-4 225.7 + „8m. et esSin. 75 + Ke.) 
= 2.4 2. 4. 6 


$. 138. Um jetzt die Abmeßungen eines Meridians der 
Erde unter der Vorausſetzung zu beſtimmen, daß die Erde ein 
durch die Umdrehung einer Ell pſe um ihre kleine Are befchries 
benes Sphaͤroid ſey, nehme man zwey unter beträchtlich vers 
ſchiedenen Breiten gemeßenen Grade, z. B. die in Frankreich 
und Lappland gemeßenen; ſo iſt 
== 57188,42 Lg. = 4,7573080 
8 = 57020,77 Lg. = 4,7560330 


Lg. 6 = 9,9987250 


F Lg. = = 9,9995750 


1=46° 1 7 Lg. Sin. 9,8583870 


+ 19,8579620 
L=66 20 10; Lg. Sin. = 9,9618555 


Lg. Cos. # = 9,8961065; # = 389 48½% 
G-8 = 167,65 
EIE — 55,9993; Lg. = 1,7472822 
Lg. & = 4,2573080 


1 


Lg. D = 6,9899242 — 10 
Lg. 2 = 0,3010300 


Lg. 2 D = 2, 2910042 10 
„Lg. Da = 3. 9709484 10 


Lg. Sin. 7. = 9,9237110 
Lg. Sin. „ — 9, 5800750 


9,5037860 


7,7872182; 0,00612658 


4,4761624; 0,00000299 
— 
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e = 0,00612057 


— 


Ze? = 0,003064785 
g e = 0,000004697 
a-b 3 
ee 0,00306948 
— — 1 
325%½788 s 


Vergleicht man die in Lappland und Peru gemeßenen Gra⸗ 
de mit einander; ſo hat man 
G = 5718842; L = 669 20° 10“ 
250055, 409 und = = 90°. 
Hieraus findet man auf aͤhnliche Art wie vorhin 
e = 0,006058268 
ar b 5 
alle, 0,00303372 = 7 R 
Eben fo erhält man durch die Vergleichung der Grade in 
Frankreich und Peru 
a-b 


Fra = 0,00501178 = 332,029 R 


> 


$. 139. Da die aus den Graden unter dem Aequator und 
unter dem Polarkreis abgeleitete Abplattung nahe in die Mitte 
zwiſchen die zwey uͤbrige faͤllt, und der Unterſchied der Breiten, 
unter weichen dieſe Grade liegen, größer iſt, als bey den uͤbri⸗ 
gen; ſo behalte man dieſe Abplattung bey, und ſuche mittelſt 
derſelben und des franzoͤſiſchen Grades den Grad unter dem Ae— 
quator nach FH. 137. n. 21. 
Es iſt Lg. 2 = 7,7823485 10 
Lg. 9 = 4,7500380 
Lg. Sin. 7 = 9,7167740 
5 Lg. 3 = 9 


2,4312468; 269,927 


Lg. g —'4,7560330 
Lg. e* = 5,5646970 - 10 


Lg, Sin. 1 = 9,4335480 
Lg. 3 = 9,5740313 - 10 
9,3283093 - 10; 0,213 


269,714 
8 = 57020,77 


9“ = 56751,06 
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Dieſer Grad iſt alſo nur um zwey Toiſen kleiner als der 
gemeßene. ; e 
Anter eben dieſer Vorausſetzung wird nach n. 20. F. 137. 
ein Grad unter der Breite 2 ; 


& = 56751,064 515,72 Sin. 7 ＋ 3, 905 Sin. 7. Tolf, 
5 5 
Ferner „ = 17 e = 0,0394173, und nach n. 10, §. 137. 


a == 3271415 
5 —= 3261490 5 Toiſ. 
Die unter dieſer Vorausſetzung berechneten Grade und ihre 
Abweichungen von den gemeßenen enthaͤlt folgende Tafel: 


berechnete Abw. v. d. 
Grade. Meßungen. 
Peru 56751,06 — 1,94 
Oſtindien. a. 56773,7 | + 17,8 
——— b. | 568358 | + 105,1 
Eap 56906,9 | — 130% 
Penſylvanien | 56957,7 | + 677 


Italien 50991, ũ ũ | + 123,9 

Frankreich 5702077 0 x 
Oeſtreich 57035,1 | — 30,9 

England 570731 | + 44 

Lappland 57186, — 2,0 


Man ſieht aus dieſer Tafel, daß mit Ausnahme des zwey⸗ 
ten oſtindiſchen und des auf dem Cap gemeßenen Grads die uͤbri⸗ 
gen Grade ziemlich nahe in die gefundene Ellipſe paſſen, und 
und insbeſondere die mit großer Genauigkeit in Frankreich, Eng⸗ 
land und Lappland gemeßenen Grade ine Abweichung von vier 
Toiſen geben, welche innerhalb der Graͤnzen der bey dieſen Mefz 
ſungen möglichen Fehler liegt. Ob die beträchtlichen Abweichun⸗ 
gen des auf dem Cap und des zweyten in Oſtindien gemeßenen 
Grads Irregularitaͤten der Erde oder Fehlern in den Meßungen 
oder beyden zugleich zuzuſchreiben ſeyen, wird ohne eine Wie⸗ 
derholung der Meßungen nicht konnen ausgemacht werden. Ue⸗ 
brigens zeigen die neueſten in Frankreich und England angeftelite 
Meßungen offenbar, daß die Erde kein regulärer Körper iſt. 
Die folgende Tafel enthaͤlt diejenigen Grade, welche ſich aus 
den vier Stuͤcken des ganzen in Frankreich gemeßenen Bogens 
ergeben, und die nach der Formel dieſes §. berechnete Grade: 

mittlere Breite gemeßene Gr. berechn. Gr. Unterſch. 
42° 17“ 19% 36946,62 | 56985,35 | + 38,73 
44 41 48,4 | 56978,17 57007,15 | + 28,08 
47 30 46,0 | 37068,72 57.032,66 — 36,06 
49 56 29,3 57082,8 1 | 5705452 | — 28,29 
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Ungeachtet die Formel, nach welcher dieſe Grade berechnet 
ſind, den aus dem ganzen in Frankreich gemeßenen Bogen ge⸗ 
folgerten Grad genau giebt, und die dabey gebrauchte Abplat⸗ 
tung zwiſchen mehreren nicht viel von einander abweichenden 
das Mittel Hält; fo zeigen ſich hier doch ſehr beträchtliche Un⸗ 
terſchiede, welche nicht auf Fehler der Meßungen koͤnnen ges 
ſchoben werden. Mau müßte die Breite von Lünkirchen und 
Montjouy um nahe 5 Sek. vergrößern, die von Evaux um 
eben jo viel vermindern, und die des Pantheons um 3 Sek., 
die von Carcaſſone um 1 Sek. vergrößern, wenn die gemeße⸗ 
nen Grade in dieſe Ellipſe paſſen ſollten. Auf der andern Seite 
können aber die beobachteten Polhoͤhen nicht um mehr als eine 


Sekunde, und die auf der Erde gemeßenen Bogen hoͤchſtens um 


einige Toſſen ungewiß ſeyn; folglich kommen die obige Unter⸗ 
ſchlede wenigſtens gröſten Theils von Unregelmaͤßigkeiten der 
Figur der Erde Her. N 

Eben dieſe Meßungen zeigen ferner, wie unſicher die aus 
Gradmeßungen gefolgerte Abplattungen ſeyen, wenn man fie 
auch mit der groͤſten Sorgfalt angeſtellt hat. Wir wollen an⸗ 
nehmen, daß in Frankreich nur der Bogen von Duͤnkirchen bis 
zum Pantheen in Paris gemeßen worden ſey, welcher uͤbrigens 
ſchon am Himmel einem Bogen von mehr als zwey Graden ent⸗ 
ſpricht; ſo wuͤrde man aus dieſem und dem in Peru gemeßenen 
die Abplattung = 338755 gefunden haben. Ferner giebt der 
zwiſchen Evaux und Carcaſſone gemeßene Bogen mit dem Grad 
unter dem Aequator verglichen die Abplattung = 3a frrs / un⸗ 
geachtet die Differenz der Polhdhen an feinen Endpunkten bey⸗ 
nahe drey Grade beträgt. Man wuͤrde alſo um die Abplatrung 
der Erde durch Gradmeßungen mit größerer Genauigkeit zu ers“ 
halten, unter einer Breite, welche von der mittleren Breite des 
durch Frankreich gehenden Bogens beträchtlich verſchleden waͤre, 
einen ungefaͤhr eben jo großen Bogen des Meridians meßen muͤſ⸗ 
fen, wobey die Unregelmaͤßigkeiten der Erde keinen fo großen Ein⸗ 
fluß auf die Beſtimmung der Abplattung haben wuͤrden. 


8. 140. Bey der Ungewißheit über das Arenverhaͤltniß 
derjenigen Ellipſe durch deren Umdrehung um ihre kleine Axe 
ein Körper beſchrieben wird, welcher der Geſtalt der Erde am 
naͤchſten kommt, kann man dasjenige Axenverhaͤltniß wählen, 
durch welches die Summe der poſitiven ſowohl als der negati⸗ 
ven Ahweichungen der berechneten Grade von den gemeßenen 
am kleinſten, und die Summe der poſitiven der Summe der ne⸗ 
gativen gleich wird. Zr. von Lindenau fand unter dieſer Bes 
dingung das Axenverhaͤltniß wie 303: 304). Einige in der 


*) Monatl. Corresp. August 1806. pag. 133. 
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Folge anzuführende von der abgeplatteten Geſtalt der Erde ab: 
haͤngende Ungleichheiten in der Bewegung des Monds und eine 
periodiſche Veraͤnderung in der Schiefe der Ekliptik geben ſehr 
nahe miteinander uͤbereinſtimmend das Verhaͤltniß 304 : 305. 

Nimmt man nun den ganzen in Frankreich gemeßenen Bo⸗ 
gen ſamt feiner Verlängerung bis auf die Snfel Formentera im 
mittellaͤndiſchen Meere; fo hat man einen Bogen von 705188.71 
Toiſen. Der Unterſchied der Breite feiner Endpunkte iſt 22° 22° 
13305, und daher die Größe eines Grads = 57006, 105. 
Ferner iſt die Breite von Formentera = 38 39, 55,16; alſo 
die mittlere Breite des Bogens = 44° 517 2“. Weil nun die 
Erde von der Kugelgeſtalt nur wenig abweicht; fo uͤbertrifft ein 
Grad an dem nördlichen Ende dieſes Bogens den mittleren Grad 
ſehr nahe um eben ſo viel, als dieſer den am ſuͤdlichen Endpunkt 
übertrifft, wovon man ſich leicht durch die fuͤr g in 139 $. ge⸗ 
gebene Formel überzeugen kann. Mithin iſt der gefundene Grad 
ſehr nahe ein Grad des Kruͤmmungskreiſes unter der Breite 
44 51“ 2%. Unter der Vorausſetzung des Axenverhaͤltniſſes 
304 : 305 iſt nun f 5 


5 
En: en eier lin 


af . ] 47 
2 ee i 


93025 \ 
folglich hat man nach §. 137. n. 20. al, 
den Grad unter dem Aequator = 56727,983 Toiſ. 
Halbmeſſer des Aequators = 3271692 5 
halbe Erdaxe = 32609606 
Ferner findet ſich unter der Breite 2 ein Grad des Meridians 
2 8 5 56727,083 + 557,065 Sin. 7° + 4,558 Sin. 7* Tolſ. 
nach welchem Ausdruck folgende Grade berechnet ſind 
mittl. Breite. berechnete Gr. Abweich. 
O ‘ 


Peru 003 567280 | —n50 
Oſtindien © 12 8 8088874 — 885 
e 815, 8, 
Cap 5 18 ſuͤdl. 508953 8 er 
Penſyloanien 39 12 56951, + 63,2 
Italien 431 50988, | + 9,3 
Frankreich 40 11. 57“ | „520194 - | — 1,4 
Oeſtreich 47 427 370349 — 31.4 
England 32 28 570760 147,3 


Lappland 06 20 10 57198,5 1 4 10%, 
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wo der berechnete Grad Arößer oder kleiner iſt als der gemeßene, 
je nachdem die Abweichung mit T oder — bezeichnet iſt. 


$. 141. Sucht man dir Abmeſſungen eines elliptiſchen Me⸗ 
ridians, in welchen der lapflandiſche und der aus dem ganzen 
von Duͤnkirchen bis Formentera gemeßenen Bogen geſchloſſene 
Grad genau paſſen; fo findet fig 5 


e == 6,00620428 


22 o,o 10695 P 
a 321,859 
a = 327140 2 
5 * 3267405 Soll. 
— — 
2 = 3674,20 ＋ 528,070 Sin. 2° + 4,095 Sin. 7. 
Hieraus ergiebt ſich folgende Tafel: 


berechn. Grade; Abweich. 

Peru 5742,55 — 10,5 
Oſtindien a. 507057 a 
——— b. 50835,2 ＋ 108,5 
Cap 5 50902, 1 | — 134,9 
Penſylvanien 50954, ＋ 606, 
Italien 56088,6 + 9,6 
Frankreich a. 57018,7 — 251 
b. 57000, 0,0 

Oeſtreich 570334 — 32,6 
England 57072, ee 
Lappland 57188, 9,9 


Der mit a. bezeichnete franzdfifche Grad iſt aus dem Bogen 
von Duͤnkirchen bis Montjouy, der b. aus dem Bogen von Düns 
kirchen bis Formentera geſchloſſen. 


$. 142. Setzt man einen Bogen des als elliptiſch angenom⸗ 
menen Meridians = 5; fo iſt vermoͤge der Gründe der Differen⸗ 
tialrechnung = = Kruͤmmungshalbmeſſer, woraus man durch 


Integration die Laͤnge eines Bogens des Meridians von dem 
Aequator an bis zu der Breite 4 erhält. Es findet ſich 


— 


a € u 2 KR) Ins erde.) 
sm 180 (2 3 2. 4. & 5 2.4. 6 


1. N ISSN FRE 
er- 0e CH re) ran 


BNZ 30 =))“ 3 S 3 
2 2965 (992 24 20550 20 7775 0 * Sin.“ Cos. 4 
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3-5 5926 / ZN s -&.) Sin. ?° Cos. 2 
ER 


2 
2 2 a ( 8 Ke.) Sin. 25 Cos. 2 
5 : fo fallen alle auf das erſt 
ird 1 = go Gr. genommen; 10 fallen alle auf das erſte 
de 1 5 ho daher drückt das erfte Glied der Reis 
he die Länge eines Dundranten des Meridians aus. Der Halb⸗ 
meſſer 7 eines Kreiſes, welcher mit dem Meridian einen gleichen 
Umfang hat, wird alſo ſeyn 
m alı- Kea gg e- Kc.) 


— 


Es iſt aber = ( ＋ 0 =alı- un E 4-86) 


5 +5 1 3 ; 
folglich ir = + tr de.), 


alfo, weil ein fehr kleiner Bruch iſt, fehr nahe = der halben 
Summe ver halben Erdare und des Halbmeſſers des Aequators. 

Ferner iſt, wenn man in dem Ausdruck n. 6 $. 187. die 
Breite 1450 ſetzt, und ihn in eine Reihe entwickelt, der 
Kruͤmmungshalbmeſſer des Meridians unter dem 45ften Grad 
der Breite. 


8 Dee ee 1 
R =a(t 5 e 8 * 1 
5 15 45 

Daher 215 R“ a en 6 + e.) 


1 / 15 25 6 
— (1+ u na e ＋ Ke.) 

Demnach iſt der Halbmeſſer eines Kreiſes, welcher mit dem 
elliptiſchen Meridian einen gleichen Umfang hat, fehr nahe dem 
Kruͤmmungshalbmeſſer unter dem y5iten Grad der Breite, und 
der Quadrant des Meridians nahe dem neunzigmal genomme⸗ 
menen Grad des Meridians unter der mittleren Breite von 45° 

leich. 

9 Endlich weil der Inhalt eines zuſammengedruͤckten ellipti⸗ 
ſchen Sphaͤroids zu dem Inhalt einer um das Sphaͤroid beſchrie⸗ 
benen Kugel ſich wie die halbe Are zu dem Halbmeſſer des Ae⸗ 
quators verhält; fo iſt der Halbmeſſer 7 einer Kugel, welche 


3 
mit dem Sphärvid einerley Inhalt hat = a F: ai 
5 L ‚ 
= ar- Er 5 42 = = = 2 Ge,). Vergleicht man dies 


ſen 
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fen Ausdruck mit der Formel n. 15. $. 137. für den Halbmeſſer 
des Sphaͤroids unter der Breite 25 fo. findet man, wenn man die 


vierte und höhere Potenzen von e weglaͤßt, Sin. 2. = 4. Folglich 
ift ein abgeplattetes elliptifches wenig von der Kugelgeſtalt ab» 
weichendes Sphaͤroid ſehr nahe einer Kugel gleich, deren Ober: 
flaͤche, wenn ſie mit dem Sphaͤroid concentriſch angenommen 
wird, der Oberflaͤche des letztern unter einem Parallelkreis be⸗ 
gegnet, deſſen Quadrat des Sinus der Breite dem dritten Theil 
des Quadrats des Sinus totus gleich iſt. 

Man ſieht hieraus, daß der Umfang eines Meridians der 
Erde, ſo wie die halbe Summe der halben Erdaxe und des 
Halbmeſſers des Aequators, durch die Größe eines Grads unter 
einer Breite von 45° genauer beſtimmt wird, als der Inhalt 


der Erde, weil die Aus druͤcke von 7 und = durch R“ nur 


noch die vierte und hoͤhere Potenzen von e enthalten; und daher 
die in der Größe der Abplattung der Erde noch uͤbrig bleibende 
Ungewißheit keinen betraͤchtlichen Einfluß auf die Beſtimmung 
jener Größen haben kann. Der Ausdruck von 7’ hingegen durch 
R wird noch die Quadrate von e enthalten, und kleine Unter: 
ſchiede in der Abplattung oder Excentricitaͤt werden merklich vers 
ſchiedene Werthe von 77 geben. j 
Mittelſt der im Anfang dieſes $, für den Bogen eines Mes 
ridians gegebenen Formel konnte man, wenn aus einem großen 
gemeßenen Bogen der Kruͤmmungshalbmeſſer nicht ſicher ſollte 
abgeleitet werden konnen, die Rechnung genauer führen. Es 
wird aber wegen der Irregularitaͤten der Erde kaum der Muͤhe 
werth ſeyn, die Rechnung ſo genau zu fuͤhren. Um zu zeigen, 
daß ſelbſt bey einem Bogen von zwoͤlf Graden der Fehler ſehr 
klein iſt, wenn man den aus ihm, wie es hier geſchehen iſt, 
durch die Diviſion mit dem Unterſchied der Breiten gefundenen 
Halbmeſſer als den Kruͤmmungshalbmeſſer betrachtet, nehme 
man die Abplattung wie vorhin = 385; ſo findet man aus obi⸗ 
gem allgemeinen Ausdruck des Meridianbogens, wenn man den 
mit eben dieſer Abplattung gefundenen Werth von à gebraucht, 
und die Potenzen der Sinus der Breite und ihre Produkte durch 
den Coſinus derſelben durch die Sinus der vielfachen der Breite 
aus druͤckt = 
s = 57008,236.2- 8045,146 Sin. 27-4 8,258 Sin. 41 - 0 010 Sin. 67 
Setzt man zuerſt “ = der Breite von Formentera = 38° 
39° 55% 16, hernach — der Breite von Duͤnkirchen = 519 2° 
8°,555 ); und zieht die erſtere Gleichung von der letztern ab; 
) Dieſe neuere Angabe der Breite von Duͤnkirchen gründet ſich auf den 
bey obiger Rechnung gebrauchten Unterſchied der Breite von Dünkir⸗ 
chen und Formentera, und die Breite des letztern Orts, ſo wie ſie 
von Delambre in der Connais, de temps pour Lan 1810 angegeben find, 
Vohnenvergers Aſtronomie. DB) 
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fo erhält man den Bogen des Meridians zwiſchen dieſen zwey 
Orten = 705180, 07 Toiſ. 
; die Meßung gab 705188,71 
der Unterſchied betraͤgt alſo nur 0,36 
Da nun bey einerley Abplattung der Bogen s dem Halb⸗ 
meſſer a des Aequators proportional iſt; fo darf man nur den 
bey dieſer Rechnung gebrauchten Halbmeſſer des Aequators in 
dem Verhaͤltuiß des gemeßenen Bogens zu dem berechneten vers 
mindern, um auch dieſen Unterſchied vollends verſchwinden zu 
machen. Nach dieſer Verbeſſerung wird ſeyn 
der Halbmeſſer des Aequators = 3271690, 887 Toiſ. 
die halbe Erdaxe = 3260964,032 
s = 57008,2069. /-8045,142 Sin. 21 ＋ 8,258 Sin. 42-0,010 Sin, 64, 
und wenn man ! = 90° ſetzt; fo erhält man die Länge eines Qua⸗ 
drantens des Meridians = 5130738,0 Toiſ. 
Ferner findet ſich ein Grad des Meridians 
8 = 56727,954 + 557,065 Sin. 2” J. 4,558 Sin. 7. I. 0,035 Sin. 46, 
und nach F. 137. n. 14, der Winkel des Erdhalbmeſſers mit der 
Richtung der Schwere 
1-1 K 677°',388 Sin. 21 1½ 12 Sin. 4%, 9 
welcher nach F. 137. n. II. und 12. unter einer Breite von 45° 
5 38½%) am gröften und = 11“ 17/386 wird. . 
Endlich iſt nach F. 137. n, 15. der Exponent des Verhaͤlt⸗ 
niſſes des Erdhalbmeſſers zu dem Halbmeſſer des Aequators 
CH 


5 = 1 325188 Sin. 7° -0,00002658 Sin. 1", 


$ 143. Es ergiebt ſich aus den bisherigen Unter: 
ſuchungen, daß die Erde ein von der Kugelgeſtalt zwar nicht 
viel abweichender unter den Polen zuſammengedruͤckter, aber 
genau genommen ein irregulaͤrer Koͤrper iſt. Sie kommt 
einem elliptiſchen Sphaͤroid nahe, welches durch die Um⸗ 
drehung einer Ellipſe um ihre kleine Axe beſchrieben wird, 
und deſſen Abmeßungen folgende ſind: 


Verhaͤltniß der Aren 304: 305 
Halbmeſſer des Aequators = 3271691 Toiſ. 
halbe Erdaxe = 3260904 


Halbmeſſer eines Kreiſes wel⸗ 
cher mit dem Meridian einer⸗ 
ley Umfang hat 


= 3266330 
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Halbmeſſer einer Kugel, wel⸗ 

che mit der Erde nee Ir = 3268111 

halt hat a 
Ein Grad unter den Polen = 57289,615 
Ein Grad des Meridians uns) _ PER 

ter dem Aequator, = 50727954 


und unter einer Breite von 45 Gr. 5700 7,626 
a Eee = spauiac 
ang ene van 
e ee ese 

= 23628,32 2 rheinl. Fuß“) 


F. 144. Auf die Meßung des durch Paris gehen⸗ 
den Bogens eines Meridians der Erde gründet ſich das 
neue franzöfifche Maaß ⸗ und Gewichts⸗Syſtem, wel⸗ 
ches man wenigſtens zum Theil kennen muß, um die An⸗ 
gaben der franzoͤſiſchen Aſtronomen verſtehen und in die al⸗ 
ten verwandeln zu koͤnnen. Die Einheit des Laͤngenmaaßes 
iſt der zehnmillionſte Theil eines Quadranten eines Erdme⸗ 
ridians, und heißt ein Metre. Man hat im r+2ten S. 
geſehen, daß aus der Länge eines Bogens des Erdmeridiaus 
unter einer mittleren Breite von 45 Gr. die Länge des 
Meridianquadrantens auch bey nicht genau bekannter Ab⸗ 
plattung der Erde ſehr genau kann gefunden werden. Durch 
die im vorhergehenden F. gefundene in Toiſen ausgedruͤckte 
Groͤße des Erdmeridians iſt das Verhaͤltniß der zu der 
Gradmeßung in Peru gebrauchten Toiſe zu dem Metre ges 
geben, und es wird ſeyn 

1 Mötre = 0,513073862 Toiſ. 
= 443,2958168 ... pariſ. Linien. 

Man ſetzte hienach in runder Zahl ein Metre auf 

443,296 Linien der eiſernen Toiſe, wenn die letztere eine 


) Unter der Vorausſetzung, daß 1393 par. Fuß = 1440 rheinl. Fuß, 
oder 29 p. F. = 30 rheinl. Fuß. 
O 2 


Fur 
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Temperatur von 13 Reaum. Graden über dem Eispunkt 
hat. Da aber die von irgend einer Materie verfertigten 
Maaßſtaͤbe mit der Temperatur ihre Laͤnge veraͤndern; ſo 
iſt man übereingefommen, die Temperatur des ſchmelzen⸗ 
den Eiſes als die Normaltemperatur anzunehmen, ſo daß 
der materielle Metre der zehnmillionſte Theil des Meridi⸗ 
anquadranten iſt, wenn er dieſe Temperatur hat. Dem⸗ 
nach iſt ein materieller Metre nur alsdenn = 443,296 Linien 
der eiſernen Toiſe von Peru, wenn er die Temperatur o, 
und zugleich die letztere die Temperatur E 13 R. oder + 164 
der hunderttheiligen Scale hat *). La Place ſetzt in run⸗ 
der Zahl 1 Metre = o, 513074 Toiſ. und bedient ſich diefer 
Ränge des Mötre in feiner Mecanique céleste. 

Sodenn wurden zur Bequemlichkeit der Rechnung alle 
Maaße nach dem Decimalſyſtem eingetheilt. Der Qua⸗ 
drant nemlich in 100 Grade, ein Grad in 100 Minuten, 
eine Minute in 10 Sekunden, ſo daß ein Decimalgrad 
= 54 Minuten, eine Decimalminute = 32,4 Sek. und eine 
Decimalſekunde = 0,324 Sek. der alten Eintheilung ift. 
Ein Tag wurde eingetheilt in 10 Stunden, eine Stunde 
in 100 Minuten, eine Minute in 100 Sekunden. Hie⸗ 
nach iſt eine Decimalſtunde = 2 St. 24 Minuten, eine Des 
eimalminute = 1 M. 26,4 Sekunden, eine Decimalſekunde 
— 0,364 Sek. der alten Eintheilung. Der Raum des Thers 
mometers zwiſchen dem Punkt des ſchmelzenden Eiſes und 
dem Punkt des unter einer Barometerhöhe von 0,76 M. 
oder 28 Z. 0,9 Lin. ſiedenden Waſſers wurde in 100 Gras 
de eingetheilt, und daher ſind 8 Grade des hunderttheiligen 
Thermometers 4 Graden der achtzigtheiligen Scale gleich. 

f Um ein Beyſpiel der Verwandlung der auf das neue 


) Svanberg findet unter der Vorausſetzung, daß der ihm von dem 
Nationalinſtitut zu der Gradmeßung in Lappland mitgetheilte eiſerne 
Metre nach dieſem Geſetz beſtimmt worden ſey, den lapplaͤndiſchen Grad 
— 37196,159 Toiſ. welcher nur um 2,35 Toiſ kleiner iſt, als der mit 
der Abplattung 388 im 142. F. berechnete. Exposition des opera- 
tions faites en Lapponie Ec. par Svanberg. pag. 191, 192. Die 
oben angegebene Lange dieſes Grads iſt diejenige, welche man in der 
Exposition du Systeme du Monde par Laplace, III edit. pag. 50 
findet, und wegen einiger von Spanberg a. a. O. geäußerten Zweifel 
beybehalten worden iſt. ; 
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franzoͤſiſche Maaßſyſtem ſich beziehenden Angaben in die Als 
teren Maaße zu geben, nehme ich den von Spanberg in 
Lappland gemeßenen Grad, welchen La Place auf 1003 105, I 
ſetzt“). Multiplicirt man dieſe Zahl mit o,5 13074; fo 
erhält man 51469,58269 Toiſ. für die Groͤße eines Deci⸗ 
malgrades, welche mit 0,9 dividirt die Groͤße eines Gra⸗ 
des nach der alten Eintheilung = 57188,425 Toiſ. giebt, 
wie er F. 135. angegeben iſt. N 
Da ein Metre = 75555555 des Meridianquadran⸗ 
ten; ſo iſt, wenn man die Erde als eine Kugel betrachtet, 
deren Halbmeſſer dem Halbmeſſer eines Kreiſes gleich iſt, 
welcher mit dem Meridian einerley Umfang hat, ein Metre 
= 0,1 Decimalſekunde, 1000” find = 1 Decimalminute, 
u. ſ. w. wodurch ſich leicht die in dieſem Laͤugenmaaß aus⸗ 
gedruckte Entfernung zweyer Orte der Erde in Decimalgra⸗ 
de eines gröften Kreiſes, und umgekehrt, verwandeln läßt. 
Eine aͤhnliche Bequemlichkeit gewaͤhren die geographiſchen 
Meilen, deren 15 einen Grad des Aequators ausmachen. 
Eine geographiſche Meile macht hienach 4 Sexageſimalmi⸗ 
nuten aus. Man konnte auch zu mehrerer Genauigkeit 
fünfzehn geographiſche Meilen auf den neunzigſten Theil 
des Meridianquadranten, oder auf 57003, 2069 Toiſ. ($. 
143.) rechnen; fo würde eine geographifche Meile = 3800, 
54713 Toiſen, 5400 geogr. Meilen wuͤrden dem Umfang 
des Meridians, und 1718,87 g. M. dem Halbmeſſer ei⸗ 
nes mit dem Meridian gleichen Umfang habenden Kreiſes, 
oder ſehr nahe der halben Summe des Halbmeſſers des 
Aequators und der halben Erdaxe gleich feyn (§. 142.) 


F. 148. Wegen der abgeplatteten Geſtalt der Erde er: 
fordert die im 48ſten $. gezeigte Methode, den Abſtand eines 
Himmelskoͤrpers von dem Mittelpunkt der Erde zu finden, 
fo wie die im 49 F. gelehrte Berechnung der Hoͤhenparallaxe 
eine Verbeſſerung, welche ubrigens nur bey der Parallaxe 
des Monds merklich ſeyn wird. Es ſey apbp' (Fig. 44.) 
ein elliptiſcher Meridian der Erde, in deſſen erweiterten Ebe⸗ 
ne ein Himmelskoͤrper „ſtehe. Der Durchmeſſer des Ae⸗ 


”) Exposition du systeme du monde, pag. 59. 


214 


quators ſey ab, die Erdaxe pp, und mn, meu feyen die Rich⸗ 
tungen der Schwere an den unter dieſem Meridian lies 
genden Orten m, n, welche den Durchmeſſer des Aequators 
in u treffen, und verlängert die Scheitelpunkte v, v dies 
ſer Orte bezeichnen. Wenn nun die zwey Orte ungleiche 
Polhoͤhen haben; ſo werden die Richtungen der Schwere 
ſich in einem auſſerhalb des Durchmeſſers aß des Aequators 
liegenden Punkt o ſchneiden, und es wird der Winkel mom 
an in + T. oder der Summe der Polhoͤhen der zwey 
Orte, wenn ſie, wie in der Figur auf verſchiedenen Seiten 
des Aequators liegen, im entgegengefeßten Fall aber ihrer 
Differenz gleich ſeyn. Mittelſt dieſes Winkels und der 
beobachteten von der Stralenbrechung befreyten Abſtaͤnde 
ums, ums des Himmelskoͤrpers s von den Scheiteln v, v 
hat man in F. 48. das Viereck vm o aufgelost, indem man 
mo = om ſeßte, und alfo ſtatt der Diſtanz sc die so, und 


ſelbſt dieſe nur in dem Fall genau erhalten, wenn die zwey 


Orte gleiche Polhoͤhen hatten. 

Um nun die von der abgeplatteten Geſtalt der Erde 
herruͤhrenden Fehler jener Methode zu vermeiden, ziehe man 
die Halbmeſſer em, em' der Erde, und verlaͤngere fie nach 
3 und 8. Mittelſt der bekannten Polhoͤhen findet man 
die Winkel arm, aem (F. 137. n. 1.) und die Halbmeſſer 
em, em (137. n. 4. oder 15.). Man kennt alſo auch die 
Winkel N als die Unterſchiede der Polhoͤhen 
und der vorhin gefundenen Winkel. Zieht man dieſe Win⸗ 
kel von den Scheitelabſtaͤnden des Himmelskoͤrpers ab; fo 
hat man die Winkel zus, 8 me. Mithin kennt man in 
dem Viereck cem zwey aneinander liegende Seiten mc und 
em ſammt dem Winkel, welchen ſie mit einander machen, 
weil mem = acm + acm, und zwey feiner aͤuſſeren Winkel, 


wodurch die Seiten ms, sm’ und die Diagonale sc gefunden 


werden koͤnnen. Da man jetzt das Verhaͤltniß von : ca 
kennt; ſo kann man auch die Horizontalparallaxe des Him⸗ 
melo koͤrpers unter dem Aequator nach H. 48. finden. 

Aus der Horizontalparallaxe unter dem Aequator fins 
det man die Horizontalparallaxe an einem gegebenen Ort 
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der Erde, wenn man die erſtere in dem Verhaͤltuiß des an 
dieſen Ort gezogenen Erdhalbmeſſers zu dem Halbmeſſer des 
Aequators vermindert, welches nach $. 137. u. 4. oder 15. 
kann berechnet werden. Sodenn kann die einer beobachte⸗ 
ten Mittagshoͤhe entſprechende Hoͤhenparallaxe eben fo leicht, 
wie unter der Vorausſetzung einer Kugelgeſtalt der Erde, 
gefunden werden, wenn man zu der wegen der Refraktion 
verbeſſerten Mittagshoͤhe den Winkel mm oder ms addirt, 
oder ihn von dem Scheitelabſtand abzieht, wodurch man den 
Winkel zus erhält. Alsdenn kennt man in dem Dreyeck 
cms das Verhaͤltuiß von em : cs mittelft der Horizontalpa⸗ 
rallaxe für dieſen Ort, und den Winkel ems = 180 -zms; 
folglich findet ſich die Höhenparallare mec wie in F. 48. 
und 49. Wird dieſer Winkel von den Winkeln vme und 
ame abgezogen; fo erhält man die Winkel, welche die von 
dem Mittelpunkt der Erde nach dem Himmelskoͤrper gezo⸗ 
gene gerade Linie mit der Richtung der Schwere an dem 
Ort m, und mit dem an dieſen Ort gezogenen Erdhalbmeſ⸗ 
ſer macht. \ 

Befindet ſich ein Himmelskoͤrper nicht im Meridian; 
fo liegen em, mn und ms nicht in einer Ebene, und es fin 
det auch eine kleine Parallaxe des Azimuths Statt, in fo 
fern man unter dem wahren Ort eines Himmelskoͤrpers 
denjenigen verſteht, an welchem er aus dem Mittelpunkt 
der Erde, und nicht aus dem Punkt u, in welchem die Rich⸗ 
tung der Schwere die Ebene des Aequators trifft, geſehen 
erſcheinen wuͤrde. 

Man ziehe mg ſenkrecht auf ca; fo verhält ſich, wenn man 
die §. 137. gebrauchte Benennungen beybehaͤlt, en: o = a- be: 
42 = e”: 1 = 0,0065466 : ı für die Abplattung 355, woraus 
folgt, daß die Parallaxe des Azimuths nicht betraͤchtlich, und 
nur bey dem Mond merklich werden kann. In dem Meridian 
verſchwindet dieſe Parallaxe, und es bleibt nur die Hoͤhenparall⸗ 
axe übrig, welche nach den F. 49. gegebenen Regeln berechnet 
werden kann, wenn man ſtatt der Abſtaͤnde vom Scheitel v die 
Abſtaͤnde von dem Punkt 2 ſetzt, in welchem der verlaͤngerte 
Erdhalbmeſſer der Himmelskugel begegnet, und unter der Hori⸗ 
zontalparallaxe diejenige verſteht, deren Sinus zu dem Sinus 
der Horizontalparallaxe unter dem Aequator wie der Erdhalbmeſ⸗ 
fer cm zu dem Halbmeſſer ca des Nequators ſich verhält. Der 
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Sinus der Horizontalparallare für einen gegebenen Ort der Er⸗ 
de wird alſo gefunden werden, wenn man den Sinus der Hori⸗ 
Zontalparallaxe unter dem Aequator mit der in §. 137. n. 15. ges 
gebenen Reihe multiplicirt, welche man in dem 142. F. fuͤr die 
Abplattung 38s berechnet findet. Die Berechnung der Parallaxen 
auffer dem Meridian, und in Beziehung auf Länge und Breite, 
gerade Aufſteigung und Abweichung wird weiter unten gezeigt 
werden. 


F. 146. Aus der bekannten Größe der Erde ergeben 
ſich jetzt leicht die Groͤßen derjenigen Himmelskoͤrper, deren 
ſcheinbare Halbmeſſer in dem erſten Buch angegeben ſind, 
und die Hoͤhen der Mondsberge, deren Verhaͤltniß zu dem 
Halbmeſſer des Monds man beſtimmt hat. Vermoͤge des 
03. H. iſt die Horizontalparallare des Monds unter dem 
Aequator, oder der aus dem Mittelpunkt des Monds ge⸗ 
ſehene ſcheinbare Halbmeſſer des Aequators der Erde = 57 
1 wenn der aus dem Mittelpunkt der Erde gefehene Halb⸗ 
meſſer des Monds = ı5 33,7 iſt. Folglich verhält ſich 
der Halbmeſſer des Aequators der Erde zu dem Halbmeſſer 
des Monde = 57 1: 15 33,7 = I : 27293 oder 
nahe = 11: 3 (F. 49. n. 6.), und daher iſt, wenn man 
den Halbmeſſer des Aequators nach F. 143. nimmt, der 
Halbmeſſer des Monds = 892949 Toiſ. 

Nach H. 81. giebt es Berge auf dem Mond, deren 
Höhe 33 z ſeines Halbmeſſers beträgt, welches nach dem 
hier gefundenen Halbmeſſer des Monds 2042 Toiſen aus⸗ 
macht. Schröter hat einige über 4000 Toiſen hoch gefun⸗ 
den. Der Chimborago erhebt ſich nur 3358 Toiſ. uͤber die 
Meeresflaͤche. 

Nach F. 50. iſt die Horizontalparallaxe der Sonne in 
ihrer mittleren Entfernung von der Erde, oder der in die 
fer Diſtanz geſehene ſcheinbare Halbmeſſer der Erde 85,8, 
und der ſcheinbare Halbmeſſer Sonne iſt in eben dieſer Di⸗ 
ſtanz = 16 138; folglich verhaͤlt ſich nach $. 49. n. 0. 
der Halbmeſſer der Erde zu dem Halbmeſſer der Sonne 
= I: 09,25. 

Der hene Durchmeſſer des Aequators des Jupi⸗ 
ters iſt in feiner mittleren Diſtanz von der Sonne = 38/2 


* 
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(J. 109.), und da ſich dieſe zu dem mittleren Abſtand der 
Sonne von der Erde = 5, 20279 1 verhält ($. 10g. ); fo 
iſt nach $. 49. n. 5. der in der mittleren Entfernung der 
Sonne von der Erde geſehene ſcheinbare Durchmeſſer des 
Aequators des Jupiters = 198,75, und fein Halbmeſſer 
= 99,375. Dieſer verhält ſich alſo zu dem Halbmeſſer des 
Erdaͤquators = 11,30 : 1 (F. 49. n.). Hienach iſt fol⸗ 
gende Tafel berechnet: 


Scheinbare Halbmeſſer Halbmeſſer in 
in der mittl Entfern. Halbmeſſern des 
der Sonne von der Erdäquators 


E rde. ausgedrückt. 
Sonne 16 1,38 | 109,25 
Merkur 3,00 0,34 
Venus 8,30 0,93 
Erde 8,80 | 1,00 
Mars 4,50 0,51 
Jupiter 99,375 11,30 

Saturn 83,94 9,54 
Uranus 37,40 4,25 
Mond 2, 40 0,27 


Nun kann man den Halbmeſſer des Aequators der Er⸗ 
de in irgend einem Laͤngenmaaß ausdrucken, deſſen Ver⸗ 
haͤltniß zu der Toiſe gegeben iſt, und durch Multiplikation 
dieſes Halbmeſſers mit den in der dritten Columne angege⸗ 
benen Zahlen, die ihnen entſprechende Halbmeſſer in eben 
dieſem Laͤngenmaas finden. 

Die ſcheinbaren Durchmeſſer der neuen Planeten ſind 
noch nicht genau bekannt. Serſchel ſetzt in der mittleren 
Diſtanz der Sonne von der Erde den ſcheinbaren Durch⸗ 
meſſer der Ceres auf 0,14, der Pallas auf 0,08, Schrös 
ter hingegen den erſteren auf 2,44, den letzteren auf 3,12. 
Den Durchmeſſer der Veſta, welche der hellſte unter den 
vier neuen Planeten iſt, fand Schröter am 26. Apr. 1807 
nur von 0,48. Waͤren Serſchels Meßungen richtig; fo 

würde der Durchmeſſer der Ceres = 35, und der Durch⸗ 
meſſer der Pallas = 15 geogr. Meilen ſeyn. Wegen die⸗ 
ſer geringen Groͤße rechnet Herſchel dieſe Wandelſterne nicht 
unter die Hauptplaneten, und nennt fie Aſteroiden ). 
) Monatl. Corresp. Jul, 1802. pag. 89. u, f. 
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Die Größe der Nebenplaneten oder Trabanten kann 
ebenfalls noch nicht genau angegeben werden. Als ein Bey⸗ 
ſpiel der Berechnung nehme ich den erſten Trabanten des 
Jupiters. Setzt man nach La Place den aus dem Mittel⸗ 
punkt des Jupiters geſehenen ſcheinbaren Durchmeſſer dieſes 
Trabanten = 30 21 (F. 111.); alfo den Halbmeſſer = 15 
10,55 fo findet fi, weil er 5,8 1783 Halbmeſſer des Ae⸗ 
quators des Jupiters von ihm abſteht, der Halbmeſſer des 
Trabanten = 0,02568 Halbm. des Jupiters = 11,3 
o, 2568 = 0,29 Erdhalbmeſſern, und daher wäre dieſer 
Trabant etwas groͤßer als der Mond. 

Auf ähnliche Art koͤnnen die Abmeßungen des Rings 
des Saturns gefunden werden. Es verhaͤlt ſich z. B. die 
Dicke des Rings zu dem Durchmeſſer des Saturns wie 
25: 3557 ($. 118.) . Aber der Durchmeſſer des Saturns 
verhält ſich zu dem Durchmeſſer der Erde wie 9,841; folg⸗ 
lich verhält ſich die Dicke des Rings zum Erddurchmeſſer 
= 238,5 : 3557 und zu dem Halbmeſſer der Erde = 477 
: 3557 ,134 : 1. Die Dicke des Rings beträgt alſo 
nur 215 geogr. Meilen, oder etwa den vierten Theil des 
Durchmeſſers des Monds. 

Endlich kann man die wahre Größe der Gegenſtaͤnde 
finden, welche durch eine gegebene Fernrohre auf einem ges 
gebenen Himmelskoͤrper, deſſen Entfernung man kennt, noch 
bemerkbar ſind. Schröter konnte mit ſeinem fiebenfüßigen 
Herſchelſchen Teleſ kop Gegenſtaͤnde bemerken, deren ſchein⸗ 
bare Groͤße 0%, und ihre Figur unterſcheiden, wenn ihre 
ſcheinbare Größe o',7 war. Die erſtere verhält fi) zu dem 
ſcheinbaren Halbmeſſer des Monds wie 1: 4608, die letz⸗ 
tere wie 1: 1334. Da nun der Halbmeſſer des Monds 
= 892949 Toiſ. iſt; fo konnte er auf dem Mond einen Ge⸗ 

genftand bemerken, deſſen wahre Größe 191 Toiſen war, 
und feine Figur unterſcheiden, wenn er 669 Toiſen im 
Durchmeſſer hatte. 


219 


Zweytes Capitel. 
Von den Bewegungen der Erde, und den 
davon abhaͤngenden Erſcheinungen. 


F. 147. Es iſt ſchon im 129. H. im Allgemeinen 
bemerkt worden, daß ſich die taͤglichen Bewegungen der 
Himmelskoͤrper aus einer Umdrehung der Erde um ihre 
Axe von Abend gegen Morgen erklaͤren laſſen. Die genaue⸗ 
re Unterſuchung der aus dieſer Umdrehung folgenden ſchein⸗ 
baren Bewegungen der Sterne wird zeigen, daß fie voll⸗ 
kommen mit den im erſten Capitel des erſten Buchs gefun⸗ 
denen Geſetzen der taͤglichen Bewegungen uͤbereinſtimmen. 

Es ſey yp (Fig. 45.) die Erbaxe, deren Verlänges 
rungen in 7 und P der Himmelskugel begegnen. Durch 
einen Stern S und die Axe PP ſey eine Ebene gelegt, wel⸗ 
che die Himmelskugel in einem groͤſten Kreis ZSP und die 
Oberflaͤche der Erde in dem Erdmeridian pmp' ſchueiden 
wird. Dreht ſich nun die Erde um die Axe pp'; ſo wuͤrde 
ein in dem Punkt P ſtehender Fixſtern aus dem Mittels 
punkt E der Erde geſehen beſtaͤndig an dieſem Punkt zu 
ſtehen ſcheinen, und daſſelbe wird man an jedem Punkt der 
Oberflaͤche der Erde beobachten, weil die Parallaxe der Fix⸗ 
ſterne unmerklich iſt (§. 25.). Die Punkte P und P der 
Himmelskugel werden alſo ihre Pole ſeyn. Man ſetze, 
der Ort m der Erde befinde ſich in einem gewißen Augen- 
blick in der Ebene des groͤſten Kreiſes PSP, und die Vers 
laͤngerung des an m gezogenen Halbmeſſers Em begegne dies 
ſem Kreis in Z; fo wird für dieſen Augenblick der durch 
das Zenith Z des Orts m und die Pole J, P der Himmels: 
kugel gelegte groͤſte Kreis PZP der Meridian der Him⸗ 
melskugel ſeyn (J. 3.), und das Complement des Bogens 
ZS wird die Mittagshoͤhe des Sterns meſſen. Man neh⸗ 
me den Stern F, mithin auch den Kreis PSP als unbes 
weglich an, laſſe ſich aber die Erde um die unbewegliche 
Axe pp nach der Richtung mum' von Abend gegen Morgen 
drehen; ſo wird der verlaͤngerte Halbmeſſer En der Erde 
nach und nach verſchiedenen Punkten J 4 der Himmels ku⸗ 
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gel begegnen, welche in einem Parallelkreis 2/2 liegen 
werden, deſſen Abſtand vom Pol P durch den Bogen PZ 
gemeſſen wird. Eben dieſer Bogen mißt aber den Winkel 
pCm, welchen der Halbmeſſer En des Orts m mit der Erd⸗ 
axe pp macht. Folglich iſt die Aequatorshoͤhe dieſes Orts 
= PZ. Man lege durch P und einen groͤſten Kreis PVP, 
fo wird dieſer für den Augenblick, da der verlaͤngerte Erd⸗ 
halbmeſſer in den Punkt “trifft, und der Ort m der Er⸗ 
de nach v gerückt iſt, der Meridian ſeyn, welcher mit dem 
durch den Ort v gelegten Erdmeridian in einer Ebene lies 
gen wird. Der Meridian wird alſo in Beziehung auf die 
Erde ſeine Lage nicht veraͤndern, aber in Beziehung auf 
die unbewegliche Himmelskugel nach und nach von Abend 
gegen Morgen fortruͤcken, und den weiter gegen Morgen 
liegenden Sternen, z. B. S', begegnen, welche ſich daher 
dem Beobachter, der ſeinen Meridian fuͤr unbeweglich haͤlt, 
von Morgen gegen Abend zu bewegen ſcheinen werden. Und 
da vermoͤge der Vorausſetzung die Pole 8 P und der Steru 
S unbeweglich find; fo wird der Abſtand s des Sterns 
vom Pol aus dem Mittelpunkt C dev Erde, und wegen der 
unmerklichen Parallaxe der Fixſterne auch von Punkten ih⸗ 
rer Oberflaͤche aus geſehen beſtaͤndig gleich groß erſcheinen. 
Mithin wird dieſer Stern einen Parallelkreis zu beſchrei— 
ben ſcheinen, der um den Bogen & von dem Pol abſteht. 
Eben dieſes kann von jedem anderen Stern gezeigt werden; 
folglich werden übereinftimmend mit den Geſetzen der taͤg⸗ 
lichen Bewegungen die Sterne Parallelkreiſe zu beſchreiben 
ſcheinen, deren Pole die Punkte der Himmelskugel ſind, in 
welchen ihr die verlaͤngerte Erdaxe begegnet. Ein Stern⸗ 
tag wird alſo jetzt der Umdrehungszeit der Erde um ihre 
Axe gleich feyn, welche 23 St. 56 M. 4,1 S. mittlerer 
Sonnenzeit ausmachen wird (§. 44.). Wegen der Gleich⸗ 
foͤrmigkeit der täglichen Bewegung (§. 26.) muß, wenn 
dieſe Bewegung blos ſcheinbar iſt, und ihren Grund in ei⸗ 
ner Umdrehung der Erde um ihre Axe hat, die Erde ſich 
mit einer gleichfoͤrmigen Geſchwindigkeit um ihre Axe drehen. 

Diejenigen Himmelskoͤrper, welche in Beziehung auf 
die Fixſterne von Abend gegen Morgen fortruͤcken, muͤßen 
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zu einem ſcheinbaren taͤglichen Umlauf mehr als einen Stern⸗ 
tag gebrauchen, weil die einem Ort der Erde entſprechende 
Meridianebene bey der Umdrehung der Erde um ihre Axe 
den oͤſtlicher liegenden Punkten der Himmelskugel ſpaͤter 
begegnet, als denjenigen, welche nicht ſo weit gegen Oſten 
liegen. Es wird alſo mit den Beobachtungen uͤbereinſtim⸗ 
mend ein Sonnentag, die tägliche Umlaufszeit des Monds, 
u. ſ. w. größer ſeyn als ein Sterntag. Man ſetze die Um⸗ 
drehungszeit der Erde um ihre Axe = t, die Umlaufszeit 
eines von Abend gegen Morgen in Beziehung auf die Fix⸗ 
ſterne fortruͤckenden Himmelskoͤrpers = 7, und die Zwi⸗ 
ſchenzeit zwiſchen zwey zunaͤchſt auf einander folgenden Durch⸗ 
gaͤngen deſſelben durch den Meridian = s; fo wird dieſer 
unter der Vorausſetzung einer gleichfoͤrmigen mit dem Ae⸗ 
quator parallelen Bewegung in der Zeit § gegen Morgen 


8 60.8 neee ; 
fortruͤcken um = Grade. Mithin wird die Erde in der 


Zeit § eine Umdrehung müßen gemacht, und noch 55 Ss 


Grade darüber müßen beſchrieben haben. Es wird ſich al⸗ 
ſo wegen der gleichfoͤrmigen Axendrehung der Erde verhalten 


IN 
: ST 

und man wird haben += 775 

Tt 
5 
woraus ſich dieſelben Verhaͤltuiße der mittleren Sonnenzeit 
und Sternzeit zu einander ergeben, welche man im 20. $, 
gefunden hat, wenn man § S einem mittleren Sonnentag 5 
T = einem Jahr, und T = einem Sterntag ſetzt. ö 


Sg 


G. 148. Die Abſtaͤnde eines Sterns von dem Schei⸗ 
tel eines Orts der Erde werden ſich unter der Vorausſetzung 
einer Axendrehung der Erde nach demſelben Geſetz veraͤn⸗ 
dern, welches man unter der Voraus ſetzung einer Umdre⸗ 
hung der Himmelskugel gefunden hat. Wenn nemlich durch 
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die Umdrehung der Erde der Ort m auf die Oſtſeite der 
Ebene des durch den Stern § und die Pole P, “ der Him⸗ 
melskugel gelegten groͤſten Kreiſes nach » gekommen iſt, 
und der dieſem Ort entſprechende Scheitelpunkt nun in den 
Punkt “ fällt; fo wird der Stern S von dem Meridian 
PVP des Orts v um den Stunden winkel SPY gegen Abend 
abzuſtehen ſcheinen, und eben dieſer Winkel wird den Win⸗ 
kel apo meßen, um welchen fi) die Erde von Abend gegen 
Morgen gedreht hat. Man lege durch S und J einen Bo⸗ 
gen §/ eines gröften Kreiſes; fo wird für den Augenblick, 
da der Beobachtungsort in v iſt, der Abftand des Sterns 
vom Scheitel =S ſeyn. Nun iſt aber der Punkt / bes 
weglich, und es rückt eigentlich, wenn die Zenithdiſtanz des 
Sterns waͤchst, der Scheitelpunkt von dem Stern ab, und 
nähert ſich demſelben, wenn die Zenithdiſtanz abnimmt. 
Es kann aber auf aͤhnliche Art, wie in F. 3. gezeigt wer⸗ 
den, daß unter allen von dem Stern S an den Parallelkreis 
Zl gezogenen Bogen groͤſter Kreiſe der SZ am kleinſten, 
der SZ aber am groͤſten ff. Mithin wird die Höhe des 
Sterns S am groͤſten oder am kleinſten, wenn der Beob— 
achtungsort in der Ebene des groͤſten Kreiſes PS? liegt, 
und die Ebene des Erdmeridian mit der Ebene eben dieſes 
Kreiſes zuſammenfaͤllt. Die Sterne werden alſo wie unter 
der Vorausſetzung einer taͤglichen Umdrehung der Himmels⸗ 
kugel ihre gröfte oder kleinſte Höhe über dem Horizont des 
Beobachtungsorts erreichen, wenn fie durch den Meridian 
deſſelben gehen. 8 
Der Abſtand Zs eines gegebenen Sterns S vom Schei— 
tel V eines gegebenen Orts der Erde wird ſich nun für jede 
gegebene Zeit durch die Auflöfung des ſphaͤriſchen Dreyecks 
PS beſtimmen laſſen. In dieſem kennt man die Polardi⸗ 
ſtanz 25 des Sterns, die Seite PY=PZ = dem Comple⸗ 
ment der Polhoͤhe des Orts und den Stundenwinkel S 
= mpv, welcher durch die Umdrehungszeit der Erde um ih⸗ 
re Axe und die Zwiſchenzeit zwiſchen dem Durchgang des 
Sterns durch den Meridian und dem gegebenen Zeitpunkt, 
für welchen man den Scheitelabſtaud fuhr, gegeben iſt. 
Man ſieht, daß ſich dieſe Aufgabe üach §. 6, 7. und 8. ent: 
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weder durch Conſtruktlon oder durch Berechnung auflöfen 
laͤßt, und man einerley Reſultat erhalten wird, man mag, 
wie im erſten Capitel des erſten Buchs die Himmelskugel, 
oder wie hier die Erde ſich drehen laſſen. 
In dem ſphaͤriſchen Dreyeck SPY ift 
Sin. Cos. SV = Sin. tot. Cos. Pl Cos. PS-H-Sin. PY Sin. PS Cos. SPP, 
oder, wenn man wie in $, 8. die Polhöhe = Z, die Polardiſtanz 
>= d, die Höhe des Sterns = K, und den Stundenwinkel = t, 
mithin SY = 90° -h, PV = 90°-1,PS=d,SPV St ſetzt. 
Sin- tot. Sin. 4 Sin. tot. Sin. 7 Cos. 4 ＋ Cos. 7 Sin. 4 Cos.t, 

welcher Ausdruck mit dem F. 8. gegebenen n. 2. uͤbereinſtimmt. 
Folglich wird ſich die Höhe eines Sterns unter beyden Voraus⸗ 
ſetzungen nach einerley Geſetz veraͤndern, wenn der Stundenwin⸗ 
kel ſich andert, und die Erſcheinungen der täglichen Bewegung 
werden ſich vollſtaͤndig durch eine gleichförmige Umdrehung der 
Erde von Abend gegen Morgen um eine mit der Axe der Him⸗ 
melskugel zuſammenfallende Axe erklären laſſen. 


$. 149. Man hat in dem fünften Capitel des erſten 
Buchs geſehen, daß ſich die jährliche Bewegung der Sonne 
in der Ekliptik und die Bewegungen der Planeten auf eine 
ſehr einfache Art erklaͤren laſſen, wenn man die Erde um 
die ruhende Sonne in einem Jahr und in der Richtung von 
Abend gegen Morgen eine Bahn beſchreiben laͤßt, welche 
der ſcheinbaren Bahn der Sonne um die Erde gleich und 
aͤhnlich iſt. Es werden alſo jetzt noch diejenigen Erſchei⸗ 
nungen zu unterſuchen ſeyn, welche ſich zeigen, wenn man 
die Erde um die Sonne laufen, und ſie zugleich um ihre 
ſich drehen laͤßt. Was nun die Lage dieſer Umdrehungsaxe 
betrifft, ſo wird, weil die auf ihr ſenkrechte Ebene des Ae⸗ 
quators um die Schiefe der Ekliptik gegen die Ebene der 
letztern geneigt iſt, die Umdrehungsaxe der Erde mit der 
Ebene der Ekliptik oder der Erdbahn einen Winkel machen 
muͤßen, welcher die Schiefe der Ekliptik zu neunzig Graden 
ergänzt, Es ſey ABCD (Fig. 40.) die Bahn der Erde um 
die Sonne §, und 4 der Ort der Erde zur Zeit der Früh: 
lingsnachtgleiche, die Aequinoktialpunkte werden fürs erſte als 
ruhend angenommen ſo wird derjenige gröfte Kreis der Erde, 
deſſen Ebene auf dem Halbmeſſer 844 der Erdbahn ſenkrecht 
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ift, und welcher daher die Tagſeite der Erde von ihrer 
Nachtſeite ſcheidet, durch die zwey Erdpole 5, p' durchgehen 
muͤſſen, weil um dieſe Zeit auf der ganzen Erde Tag und 
Nacht einander gleich ſind. Wenn die Erde von dem Punkt 
Aan um die Sonne einen Winkel ASB von 90 Grad be⸗ 
ſchrieben hat; fo wird der Winkel 285, welchen die Erdaxe 
gp mit dem Halbmeſſer BS der Erdbahn macht, und wel⸗ 
cher die Polardiſtanz der Sonne mißt, am kleinſten und 
dem Complement der Schiefe der Ekliptik gleich ſeyn muͤſ⸗ 
fen, weil um dieſe Zeit die Abweichung der Sonne am groͤ⸗ 
ſten iſt (F. 32.). Vermoͤge eben dieſes $. muß die durch 
PB und BS gelegte Ebene, welche nun mit der Ebene des 
Colurus der Solſtitien zuſammenfaͤllt, auf der Ebene der 
Ekliptik, mithin auf der Ebene der Erdbahn ABCD ſen⸗ 
krecht ſeyn. Folglich wird ein von A auf die durch 5 
und BS gelegte Ebene gefaͤlltes Perpendickel in die Linie 
BSD (Xl, 38.) und wegen des rechten Winkels 452 
(Vorausſ.) auf die SA fallen. Es iſt aber die SA auch auf 
der Ebene des groͤſten Kreiſes ſenkrecht, welcher, als die Erde 
in A war, ihren beleuchteten Theil von der Nachtſeite trenn⸗ 
te; folglich iſt die Ebene dieſes Kreiſes mit der durch PB und 
Bo gelegten Ebene parallel (XI, 14.), und in dieſen eins 
ander parallelen Ebenen muß die Erdaxe liegen, wenn die 
Erde in B und A iſt. Eben fo kann gezeigt werden, daß 
auch in C und D, wo die verlängerten 45, BS die Erd⸗ 
bahn treffen, die Erdaxe in Ebenen liegen muß, welche mit 
den vorhin genannten Ebenen parallel ſind. Ueberdiß muß 
in D der Winkel PDS, welcher die Polardiſtanz der Son⸗ 
ne zur Zeit des Winterſolſtitiums mißt, am groͤſten ſeyn, 
und einen rechten Winkel um die Schiefe der Ekliptik uͤber⸗ 
treffen (§. 32.). Folglich wird der Winkel ZDF, wels 
chen die Erdare pp mit der Verlängerung DF von O 
macht, dem Complement der Schiefe der Ekliptik, d. h. 
dem Winkel PBC gleich, und die Erdaxe pp‘, wenn die 
Erde in D iſt mit der Erdaxe pp, wenn fie in P ift, parallel 
ſeyn. Man laſſe nun auch in den uͤbrigen Lagen der Erde 
ihre Axe ſich beſtaͤndig parallel bleiben; ſo wird, wenn ſie 
aus A in E ruckt die Polardiſtanz der Sonne nach und er 
abnehr 
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abnehmen. Faͤllt man nemlich, wenn die Erde in N zwi⸗ 
ſchen A und B iſt, von einem beliebigen auf der Erdaxe 
oder ihrer Verlängerung genommenen Punkt “ein Pers 
pendickel “O auf die Ebene ihrer Bahn, und zieht die Lz 
fo iſt vermoͤge der Vorausſetzung die Ebene E mit der 
Ebene E BY, und daher 4% mit BS parallel (XI, 16.) . 
Mithin it &= BS A E, und ein von & auf SE ger 
faͤlltes Perpendickel Je fällt zwiſchen E und S. Man 
ziehe “ . Bermöge der Conſtruktion und XI, 18. find 
die Dreyecke PG, bey G rechtwinklicht; folglich iſt 
(I. 47.) das Quadrat von PE = Quadr. von L Quadr. 
von EQ = Quadt. von PQ + Quadr. von QR + Quadr. 
von RE = Quadr. von K + Quadr. von RE. Daher 
iſt der Winkel 9, ein rechter (1, 48.), und der Winkel 
PER ſpiß, aber größer als PHQ, weil FAN HGA. So 
wie die Erde weiter gegen 3 hin rückt, nimmt der Winkel 
5! oder der ihm gleiche Winkel GAR ab, und da verinds 
ge der Vorausſetzung der Winkel PXG ſich nicht veraͤndert; 
fo wird QR und zugleich PÜR abnehmen, und ſich der 20 
naͤhern, welcher fie, wern die Erde in 3 kemmt, gleich 
werden wird. Die Polardiftan der Sonne, welche bey A 
90 Grade betrug, wird alſo während der Bewegung der 
Erde von A gegen B beftändig abnehmen, ihre Abweichung 
wird wachſen, und in B am gröften werden. Von da an 
wird fie, wie auf ähnliche Art gezeigt werden kann, abneh⸗ 
men, in C verſchwinden, und in D ihren groͤſten Werth 
auf der Suͤdſeite des Aequators erhalten, von welchem 
Punkt an fie abnehmen wird, bis fie in wieder verſchwindet. 
Wenn die Erde in A iſt, ſo fieht man die Sonne nach der 
Richtung AU in dem Punkt der Fruͤhlings nachtgleiche, und wenn 
fie in Eſſteht, nach der Richtung EE“. Folglich iſt der Wins 
ke! CHE, der Sonnenlaͤnge gleich, wenn die Erde in E ſich be⸗ 
findet. Man ſetze die Laͤnge der Sonne ZA, ihre Abweichung 
S9, die Schiefe der Ekliptik = 7; fo iſt für den Halbmeſſer 
oͤder Sinus totus PUE f 
EQ = Cos. PER = Sin. e 
ER Cos. PER — Sin. d, und es verhaͤlt ſich 
Sin, : Sim = ER:EQ nr 
Vohnentergers Afeorininie, P 
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Cos. QER : Sin,. tot., weil QRE= R 

Sin. A: Sin. tot., weil GER=DSE=gen- NN 5 

Folglich findet wirklich dieſelbe Beziehung zwiſchen der 

Schiefe der Ekliptik, der Laͤnge und Abweichung der Sonne 

Statt, welche man in F. 36. n. 8. aus der Betrachtung der 
ſcheinbaren Bahn der Sonne um die Erde abgeleitet hat. 


§. 150. Wegen des Zurücweihens der Aequinok⸗ 
tialpunkte ($. 37.) tritt das Aequinoktium wieder ein, ehe die 
Sonne wieder nach der Richtung AS erſcheint, oder ehe die 
Erde den Punkt A wieder erreicht hat. Da nun um dieſe 
Zeit die von der Sonne an den Mittelpunkt der Erde geio⸗ 
gene gerade Linie auf der Ebene ſenkrecht ſeyn muß, welche 
durch die Erdaxe und auf die Ebene der Erdbahn ſenkiecht 
gelegt iſt; ſo muß die Erdaxe nach und nach von ihrer pa⸗ 
rallelen Lage um eben ſo viel abweichen, als die Bewegung 
der Aequinoktialpunkte betraͤgt. Man wird alſo auch das 
Zuruͤckweichen der Aequinoktialpunkte und die dadurch ver⸗ 
urſachte Voreilung der Nachtgleichen ganz einfach darſtellen 
konnen, wenn man die Durchſchnittslinie der durch die Erd: 
axe auf die Ebene der Erdbahn ſenkrecht gelegten Ebene mit 
der Ebene der Erdbahn von Morgen gegen Abend mit der⸗ 
ſelben Geſchwindigkeit ſich bewegen laͤßt, mit welcher die 
Aequinoktialpunkte nach eben dieſer Richtung ſich zu bewe⸗ 
gen ſcheinen. Unter dieſer Vorausſetzung wird die Erdaxe 
in derſelben Zeit, in welcher die Aequinoktialpunkte ihren 
ſcheinbaren Umlauf in Beziehung auf die Firſterne machen, 
die Oberflaͤche eines Kegels beſchreiben, deſſen Axe auf der 
Ebene der Erdbahn ſenkrecht ſteht, und deſſen Seitenlinien 
gegen ſeine Axe um die Schiefe der Ekliptik geneigt ſind. 

Um endlich die Veraͤnderung der Schiefe der Ekliptik 
(F. 39.) darzuſtellen, wird man den Winkel der Erdaxe mit 
der Ebene der Erdbahn um eben ſo viel muͤſſen zunehmen 
laſſen, als die Schiefe der Ekliptik abnimmt, d. i. jährlich 
um 0,521 Sekunden, oder man wird die Lage der Ebene der 
Erdbahn ſich müffen um eben fo viel veraͤndern laſſen. 


F. 151. Da aus der Vorausſetzung der Umdrehung 
der Erde um eine gegen die Ebene der Bahn, welche fie um 
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die Sonne beſchreibt, geneigte Axe ſich daſſelbe Geſetz für 

die Veraͤnderung der Abweichung der Sonne ergiebt, wel⸗ 

ches man aus der ſcheinbaren Bewegung der Sonne in der 

Ekliptik abgeleitet hat (F. 149); fo iſt klar, daß auch die 
im 51. F. betrachteten Veränderungen der Jahrszeiten und 
die Verſchiedenheiten des Clima's aus dieſer Vorausſetzung 
eben fo ſich ergeben werden, wie man fie im 51. H. gefun⸗ 
den hat. Sie folgen aber auch unmittelbar aus der Be⸗ 
trachtung der zöten Figur. Wenn die Erde in 7 ift, und 
die Sonne nach der Richtung 45 in dem Punkt der Frühe 
lingsnachtgleiche zu ſtehen ſcheint; fo fallen die Pole 5, 5 

der Erde auf den Umfang des Kreiſes, welcher die Nacht⸗ 
ſeite der Erde von der Tagſeite ſcheidet, und der Beleuch— 
tungskreis heißen mag. Alsdenn ſind auf der ganzen Er⸗ 
de Tag und Nacht einander gleich, weil der Beleuchtungs- 
kreis durch die Pole der Erde geht, und daher die von allen 
Orten der Erde waͤhrend ihrer Umdrehung beſchriebenen Pa⸗ 
rallelkreiſe halbirt, und eben dieſes findet Statt, wenn die 
Erde in C ift, und das Herbſtaͤquinoktium eintritt. Die 
erweiterte Ebene des Erdaͤquators geht durch die Sonne, 
und unter dem Aequatbr geht alsdenn die Sonne im Schei⸗ 
tel durch den Meridian. Unter den Polen hingegen, wels 
che auf dem Beleuchtunoskreis ſelbſt liegen, erſcheint die 
Sonne am Horizont. Die Erde befinde ſich jetzt in „zwiſchen 
A und B. Man denke ſich durch SZ und EV eine Ebene 
gelegt, welche der Ebene des Beleuchtungskreiſes in der 
geraden Linie % begegne; fo wird die Ebene SEd auf der 
Ebene des Beleuchtungskreiſes ſenkrecht (XI, 18.) Ad 
= R und aul, der Abweichung der Sonne gleich ſeyn. 
Weil nun die Ebene 4, auf der Ebene des Beleuchtungs⸗ 
kreiſes ſeukrecht iſt, fo iſt unter allen von dem Pol p an 
dem Umfang des Beleuchtungskreiſes gehenden Bogen groͤ⸗ 
ſter Kreiſe der Erde der in der Ebene P Nd liegende pa der 
kleinſte. Folglich mißt die Abweichung der Sonne den klein; 
ſten Abſtand des beleuchteten Erdpols von dem Umfang des 

Beleuchtungskreiſes. Der entgegenaefeßte Pol Y wird in 

die Nachtſeite fallen, und eben ſo weit von dem Beleuch⸗ 

tungskreis abſtehen. Demnach 9 alle Parallelkreiſe 

A 2 
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des Erdaͤquators, deren Abftände von den Polen nicht groͤf⸗ 
ſer als die Abweichung der Sonne ſind, ganz auf der Tag⸗ 
ſeite, oder ganz auf der Nachtſeite der Erde liegen, je nach⸗ 
dem der ihnen zunaͤchſt liegende Erdpol beleuchtet iſt oder 
nicht, und daher wird an denjenigen Orten, deren Polhoͤ⸗ 
hen nicht kleiner als das Complement der Abweichung der 
Sonne ſind, die Sonne nicht unter oder nicht aufgehen, je 
nachdem die Abweichung der Sonne mit dieſen Polhoͤhen 
. oder verſchiedene Benennungen, noͤrdlich und füds 
lich hat. | 2 
Die durch SE und PE gelegte Ebene ſchneide die Ober: 
fläche der Erde in dem Meridian apab, welchem die SE in 
o begegne. Da PES< Rz; ſo iſt der Bogen zo < 90 Gr. 
Man nehme pa = 90°; fo liegt der Ort a unter dem Ae— 
quator, die Polhoͤhe des Orts o ift = ao = der Abwei⸗ 
chung der Sonne, und dieſe geht in dem Scheitel dieſes 
Orts, fo wie aller derjenigen, deren Polhöhe der Abwei⸗ 
chung der Sonne gleich iſt, durch den Meridian. Mit der 
Abweichung der Sonne waͤchst die Polhoͤhe derjenigen Or⸗ 
te, deren Scheitel die Sonne erreichen kann, und die Pol⸗ 
höhe derjenigen welchen die Sonne nicht unter » oder aufgeht 
nimmt ab, bis fie am gröften und der Schiefe der Eklip⸗ 
tik gleich wird, wo die aͤuſſerſten Parallelkreiſe, unter wel⸗ 
chen dieſe Erſcheinungen noch Statt finden, in die Wende⸗ 
kreiſe und Polarkreiſe uͤbergehen, und die Erde in die ver⸗ 
ſchiedenen Zonen eintheilen, wie man im zıften F. geſehen hat. 
Aus der Sonne geſehen erſcheint der Meridian pop‘ der Er⸗ 
de, in deſſen erweiterten Ebene die Sonne ſteht, als eine gerade 
auf die Durchſchnittslinie 4E dieſes Meridians mit der Beleuch⸗ 
tungsebene fallende Linie. Da jo wohl G (Conſtr.) als 
P., RS (Bew. F. 150.) = R; fo iſt die Ebene PRO auf 
As ſeukrecht, und daher dieſe Ebene mit der Ebene des Bes 
leuchtungskreiſes parallel (XI, 14.3. Folglich iſt auch die dE 
mit PR parallel (XI. 16.). Man errichte in E ein Perpen⸗ 
dickel En auf der Ebene der Erdbahn, welches in der auf eben 
dieſer Ebene ſenkrechten Ebene des Beleuchtungskreiſes liegen, 
und (XI, 0.) der P.“ parallel ſeyn wird. Mithin wird der 
Winkel ED dem Winkel RP, gleich ſeyn (XI, 10). Es 
it aber, wenn man die in F. 150, gebrauchte Bewegungen bey⸗ 
behält, für den Halbmeſſer PO. £ 
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EO = Tg. EVE = Tg. . 
OR = Tg. GPR — Ig. ED, 
folglich verhalt fi) 18. : Tg. nid = E R 
a = Sin, tot.: Sin, GER 
= Slip. tot.: Cos. X, 
weil OER = DSE = 90° CSE. = 90° N. 


Bd Tg. Cos. X 
2 2 5 Fra nr 
Demnach iſt Tang. E Sin- tot. 


Der Winkel Ed, welchen der nördliche Theil des durch 
den ſcheinbaren Mittelpunkt der Erde gehenden Meridians mit 
NE, oder dem durch die Erde gelegten Breitenkreiſes, von der 
Sonne aus geſehen zu machen ſcheint, faͤllt, wie im Fall der 
Figur, weſtlich vom Breitenkreis, wenn Cos. A poſitiv, und bſt⸗ 


r 


lich, wenn dieſer Coſinus negativ if, 


$. 152. Die Bewegung der Erde um die Sonne und 
ihre Axendrehung werden ſchon dadurch ſehr wahrſcheinlich, 
daß unter dieſer Vorausſetzung die taͤglichen Bewegungen 
der Himmelskoͤrper, die jaͤhrliche Bewegung der Sonne und 
die davon abhaͤngende Verſchiedenheit der Jahrs zeiten, und 
die verwickelt ſcheinende Bewegung der Planeten nicht al⸗ 
lein vollftändig und weit einfacher, als in dem ptolemaͤi⸗ 
ſchen und tychoniſchen Syſtem, erklaͤrt werden koͤnnen, ſon⸗ 
dern auch ganz aͤhnliche Bewegungen an den Planeten, in 
deren Claſſe die Erde zu gehören ſcheint, beobachtet werden. 
Gegen die Bewegung der Erde wird man aber noch die Ein— 
wendung machen koͤnnen, daß, wenn ſie wirklich ſich um die 
Sonne bewegte, die Fixſterne ihre Lage fo wohl unter ſich, 
als in Beziehung auf die Ekliptik verändern muͤſſen, und 
dieſe ſcheinbare Bewegung der Fixſterne wegen des mehr 
23000 Erdhalbmeſſer betragenden Abſtands der Erde von 
der Sonne F. 50.) nicht unbemerkt bleiben koͤnne, wenn 
gleich, fo lange nur von verſchiedeuen Punkten der Ober⸗ 
flaͤche der Erde die Rede iſt, die Parallaxe der Fixſterne 
für uns verſchwindet ($ 25.). Es wird alſo, wenn atıs 
ders der Halbmeſſer der Erd bahn in Vergleichung mit der 
Entfernung der Fixſterne nicht für uns verſchwindet, eine 
von der Bewegung der Erde um die Sonne abhaͤngende 
Ortsveraͤnderung der Fixſterne Statt finden muͤſſen, welche 
man die jährliche Parallaxe der Fixſterne nennt. Man 


230 


ſetze die Sonne unbeweglich in C (Fig. 47.) um welche die 
Erde die beynahe kreisfoͤrmige Bahn 4530 beſchreibe, in 
deren erweiterten Ebene ein Stern § ſtehe. Steht die Er⸗ 
de in B auf der geraden Linie SC, welche von der Sonne 
C an den Stern S gezogen iſt; fo ſieht der Beobachter den 
Stern an derſelben Stelle des Himmels, wo er aus dem 
Mittelpunkt der Sonne geſehen erſcheinen wuͤrde. Bewegt 
fi die Erde nach D; fo wird die Geſichtslinie DS mit der 
vorigen CS den Winkel CY machen, welcher am groͤſten 
ſeyn wird, wenn die SD die Erdbahn in D berührt. Bey 
der Bewegung der Erde von ZI gegen E wird dieſer Wins 
kel wieder abnehmen, in E auf der Verlängerung von SC 
verſchwinden, von E bis A, wo die SA die Erdbahn bes 
rührt, wachſen, hernach abnehmen, und in 3 verſchwinden. 
Die in der Ekliptik ſtebende Sterne werden alſo in derſel⸗ 
ben eine vor⸗ und ruͤckwarts gehende Bewegung zu haben 
ſcheinen, und ſie werden ſich in der Mitte der von ihnen 
beſchriebenen Bogen der Ekliptik befinden, wenn ſie in Con⸗ 
junktion oder Oppoſition mit der Sonne ſind, an ihren 
Endpunkten aber, wenn ihre ſcheinbaren Abſtaͤnde von der 
Sonne = 90 Gr. find, | 

Beysdem erſten Anblick ſcheint es unmöglich, dieſe 
ſcheinbaren Bewegungen zu beſtimmen, weil die Fixſterne 
ſelbſt die als unbeweglich betrachtete Punkte der Himmels⸗ 
kugel ſind, auf welche wir die Bewegungen beziehen, und 
durch dieſelbe die Lage des Aequinoktialpunkts gegeben iſt, 
von welchem an die Laͤngen gerechnet werden. Aber dieſe 
Bewegungen muͤßten, wenn ſie anders merklich ſind, ſich 
zeigen, wenn man zwey Sterne zu verſchiedenen Jahrszeiten 
mit einander vergleicht. Man meße, wenn die Erde in 
B auf der geraden Linie zwiſchen S und E iſt, den Abſtand 
SBs eines zweyten ebenfalls in der Nähe der Ekliptik ſte⸗ 
henden Firſterns s von dem §, welcher ungefähr 90° ber 
trage. Wenn die Erde nach e gekommen iſt, wird man 
durch Fernroͤhren den Stern § bey Tag und ziemlich nahe 
bey der Sonne beobachten koͤnnen, wo der Winkel Boe ſehr 
klein ſeyn wird. Man wird alſo auch den ſcheinbaren Ab⸗ 
ſtand Ses der zwey Sterne, wenn die Erde in erift, beobach⸗ 
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ten konnen. Es ſey g der Durchſchnittspunkt der geraden 
Linien Bs und Se; fo wird Sgs = Ses+ Bie = SH + BSe 
(I, 32.), und daher Bie = SBs - ses Bee ſeyn. Der letz⸗ 
tere dieſer Winkel iſt zwar unbekannt, aber er muß in Ver⸗ 
gleichung mit dem Winkel Bre, welcher nahe feinen groͤſten 
Werth erhaͤlt, ſehr klein ſeyn, den Fall ausgenommen, wo 
der Stern ſehr viel weiter von der Sonne entfernt wäre, 
als der Stern §, und er ſeinen Abſtand von dem letztern 
nicht merklich aͤndern würde. Alsdenn wird man die Ab- 
ſtaͤnde des Sterns S von dem zu beobachten haben, wenn 
der letztere in Oppoſition und nahe in der Conjunktion mit 
der Sonne iſt. Findet ſich jetzt der Unterſchied der ſchein⸗ 
baren Abſtaͤnde größer, als im erſten Fall, fo wird der 
Stern § der Sonne näher ſeyn, als der Stern s, und 
man wird den letzteren gebrauchen muͤſſen, um die Ortsver⸗ 
Anderung des Sterns S zu beſtimmen. 


$ 183. Steht ein Stern nicht in der Ekliptik; fo 
wird ſich fo wohl feine Länge als feine Breite verändern muͤſ⸗ 
fen. Es ſey GEA (Fig. 48.) die Ekliptik, in deren Ebe⸗ 
ne die Erde J ihre Bahn THF um die Sonne ( beſchreibe, 
und E ſey der Norbpol der Ekliptik, “ der Punkt der 
Fruͤhlingsnachtgleiche. Von der Sonne C ſey die gerade 
Linie CO nach einem auſſerhalb der Ebene der Ekliptik lie⸗ 
genden Stern O gezogen, welche der Himmelskugel in S 
begegne, und durch den Pol Z der Ekliptik und den Punkt 
S ſey der groͤſte Kreis GESY gelegt; fo wird V die wah⸗ 
re Laͤnge dieſes Sterns, AS feine wahre Breite ſeyn. Der 
Beobachter auf der Erde 7 ſieht den Stern nach der Rich⸗ 
tung TO, und ſetzt ihn, weil er feinen Standpunkt beſtaͤn⸗ 
dig in dem Mittelpunkt C der Himmelskugel annimmt, in 
den Punkt, in welchem die durch!“ mit der TO parallel 
gezogene CN ihrer Oberfläche begegnet. Man lege durch 
die Parallelen 10, CN eine Ebene, welche die Oberfläche 
der Himmelskugel in einem groͤſten durch die Punkte S 
und s gehenden Kreis Bo ſchneiden wird. Zieht man 
noch durch den Pol Z der Ekliptik und den ſcheinbaren Ort 
des Sterns einen groͤſten Kreis AsE; fo wird /A die 
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ſcheinbare Ränge, 4 die ſcheinbare Breite des Sterns 
eyn. a 
0 Man ziehe durch den Ort O des Sterns die Parallele 
ON mit TT, welche der Cs in N begegne. Bey der Ber 
wegung der Erde um die Sonne wird die NO um den Punkt 
O eine der Erdbahn gleiche und aͤhnliche Bahn beſchreiben, 
welche in einer mit der Ekliptik parallelen Ebene liegen wird. 
Unter der Vorausſetzung einer kreisförmigen Bahn der Er⸗ 
de wird alſo der Punkt Mum den Punkt O einen der Ebe⸗ 
ne der Ekliptik parallelen Kreis, mithin die nach dem 
ſcheinbaren Ort des Sterns gezogene Cr die Oberflaͤche 
eines ſchief ſtehenden Kegels beſchreiben, deſſen Spitze in 
liegt und deſſen Axe die nach dem wahren Ort des 
Sterns S gezogene Cs iſt. Wird dieſe Kegeloberflaͤche 
mit einer die Oberflaͤhe der Himmelskugel in S beruͤhren⸗ 
den oder auf des Ke els Axe E ſeokrechten Ebene geſchnit⸗ 
ten; ſo wird die Durchſchnittslinie ein Ellipſe ſeyn, deren 
große Axe mit der Ebene der Ekliptik parallel, deren kleine 
Axe alſo auf der Ekliptik ſenkrecht ſeyn wird. Mithin wird 
jeder Firſtern vermöge der jährlichen Parallaxe, wenn fie 
merklich iſt, um ſeinen wahren Ort als Mittelpunkt in ei⸗ 
nem Jahr eine Ellipſe zu beſchreiben ſcheinen, welche, wenn 
der Stern im Pol der Ekliptik ſteht, in einen Kreis, und, 
wenn er ſich in der Ekliptik befindet, in eine gerade Linie 
übergeht. Wenn der Stern mit der Sonne in Conjuak⸗ 
tion oder Oppoſition iſt; fo faͤllt der Kreis Beg auf den 
AEG , mithin der ſcheinbare Ort des Sterns auf die End» 
punkte der kleinen Axe dieſer Ellipſe, und er ſteht im erſten 
Fall am weiteſten von dem Nordpol E der Ekliptik ab, im 
letzteren iſt er ihm am naͤchſten. In den Quadraturen wird 
ſich der Stern an den Endpunkten der großen Axe befinden, 


$. 1542. In dem Dreyeck C10 verhaͤlt ſich C0: CT 
= Sin. CT0 : Sin. COT, und daber wird der Winkel CO 
am groͤſten, wenn C70, oder die ſcheinbare Breite des Sterns 
= 90 Gr. wird. Setzt man dieſen gröften Werth der Parallaxe 
= 5; fo verhält ſich (O: CT = Sin. tot.: Sin. = Sin. CTO; 
Sin. 1 
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In dem bey A rechtwinklichten ſphaͤriſchen Dreyeck ASB 
verhaͤlt ſich 
Sin. 4g: Sin. 4B = Sln. tot.: Sin. B 
nahe = Sin. tot.: Sin. Be 
= Sin, tot.: Sin. C10 
= Sin. „ : Sin. COT 
Sin. „ : Sin. Ss 
folglich iſt 1.) Sin. Ss Sin. 483 = Sin. p Sin. 4B 
In eben dieſem ſphaͤriſchen Dreyeck verhaͤlt ſich 
Sin, tot.: Sin. 45 — Sin, BS: Sin. A8 
und Cos. AB : Cos. ASB — Sin. tot.: Sin. 4 
folglich Cos. 4B : Cos. 45B— Sn. BS: Sin. 48° 
da nun Sin. p : Sin. Ss = Sin. tot.: Sin. BS 
ſo iſt 2.)Sin. » Cos. AR: Sin. Sr Cos. 4. = Sin. tot.: Sin. AS 
Man ziehe den Bogen sR auf AE ſenkrecht; fo kann man 
das bey R rechtwinklichte ſphaͤriſche Dreyeck wegen der Kleinheit 
des Winkels 2 als ein geradlinigtes betrachten, und man wird 
haben 
Sin, 488 v Sin. 4B 


K Sin. tot. Sin, tot. m 
3 5 aa y Sin. AS — — AB (n. 2.) 
Sin: tot. Sin. tot,” 


Sey die Länge FA dee Sterns = 2, die Laͤrge FB ber 
Sonne = O, die Breite AS des Sterns = b; ſo hat man 
\ v Sin. (1 @)) 
en Sin. tot. 
» Sin. 5 Cos. (I- O 
— . — 

Sin, tot, 

Vermdge n. 3. verſchwindet R, wenn der Stern in Con⸗ 
junktion und Oppoſition mit der Sonne iſt, und SA wird nach 
y Sin. 6 15. 
Sin tt. Mit⸗ 
hin liegt der ſcheinbare Ort des Sterns, wenn feine Preite noͤrd⸗ 
lich iſt, im erſten Fall, wie in der Figur, ſuͤdlich von dem wah⸗ 
ren Ort, im letzteren noͤrdlich, und umgekehrt bey ſuͤdlicher Brei⸗ 
te, aber jedesmal in dem durch den wahren Ort, gehenden Brei⸗ 
tenkreis. Die Laͤngenparallaxe verſchwindet alſo, und die Brei⸗ 
tenparallaxe wird am groͤſten. 8 

Iſt der Ueberſchuß der Länge des Sterns über die Länge 
der Sonne = 90 oder 270 Graden; fo wird R am gröften, 


[2 


4)SR= 


- 2 V Sin. 5 ES 
n. 4. im erſten Fall = Stg. tot. im letzteren = - 
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nemlich = p, und im erſten Fall poſitlo, im letzteren Fall nes 

gativ, oder die wahre Länge iſt im erſteren Fall größer, im letz⸗ 

teren kleiner als die ſcheinbare. Hingegen verſchwindet jetzt SR, 
und die ſcheinbare Breite wird der wahren gleich. 

Man ziehe zwey gerade Linien Ee, ab (Fig. 49. a) aufeinan⸗ 
der ſenkrecht, ihr Durchſchnittspunkt S ſey der wahre Ort des 
Sterns, und SE ein Stüf des durch ihn gezogenen Breitenfreis 
ſes, welches dem Beobachter als eine gerade Linie erſcheint. 
Von S an ſeyen Sd und Ce = p Sin. ö, und Sa S Cb = 
genommen, wenn man zur Abkuͤrzung den Sinus totus = ı ſetzt. 
Ferner nehme SR = p Sin. b Cos. (-O), und ſenkrecht auf de 
die N = pSin. (2-9); fo wird 

R —=pSin, (1 ©)’ = p e Cos. 1-09)” 
2 Sin- 5² = p* Sin. 52 SL. 5 Cos, C2 
— Se R= 
= e N Rd (II, 5.) 
Daher verhält ſich K*: x NR = Sa” : Se”, 
und der Stern ſcheint um ſeinen wahren Ort eine Ellipſe zu be⸗ 
ſchreiben, deren große mit der Ekliptik parallele Are ab die 
ſcheinbare Größe 2p hat, und ſich zu der kleinen de, wie der 
Sinus totus zu dem Sinus der Breite des Sterns verhält, 
Demnach iſt die groͤſte Parallaxe eines Firſterns durch feine groͤ⸗ 
ſte Breitenparallaxe gegeben, - 


F. 155, Vor der Erfindung der Fernroͤhren konnte 
man keine ſolche mit den Jahrszeiten in derſelben Ordnung 
wiederkehrende Ortsveraͤnderungen der Fixſterne bemerken, 
Aber am Ende des Jahrs 1725 fiengen Molineu und 
Bradley ihre Beobachtungen mit vollkommeneren Werkzeu⸗ 
gen, welche einen Winkel von 3 Sekunde merklich machten 
an, und letzterer fand wirklich eine kleine ſcheinbare Bewe⸗ 

ung der Fixrſterne, welche zwar, wie es bey einer jährfis 
chen Parallaxe ſeyn mußte, eine Periode von einem Jahr 
hatten, hingegen ein ganz anderes Geſetz befolgten. Die 
Sberne auf der Nordſeite der Ekliptik hatten ihre gröfte und 
kleinſte Breite, wenn ſie Abends und Morgens um 6 Uhr 
durch den Meridian giengen, oder gos oͤſtlich und weſtlich 
von der Sonne abſtunden, um die Zeit der Conjunktion und 
Oppoſition mit der Sonne befanden fie ſich an ihrem mitt⸗ 
leren Ort. Dieſe Erſcheinungen waren alſo denenjenigen 
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gerade entgegengeſetzt, welche ſich bey einer jahrlichen Pa⸗ 
rallaxe hätten zeigen müßen, Ueberdieß bemerkte er, daß 
die ganze Veraͤnderung der Breite mit der Breite ſelbſt 
zunahm, und ihrem Sinus proportional war, welches un⸗ 
ter der Vorausſetzung einer jaͤhrlichen Parallaxe nur als⸗ 
denn Statt finden koͤnnte, wenn alle Fixſterne gleich weit 
von der Sonne entfernt waͤren. Die ganze Veraͤnderung 
der Breite verhaͤlt ſich nach Bradley's Beobachtungen zu 
40 Sekunden wie der Sinus der Breite zu dem Sinus to⸗ 
tus, welche demnach bey einem im Pol der Ekliptik ſtehen⸗ 
den Fixſtern 40 Sekunden beträgt, 


§. 156. Bradley fand nach mehrere Jahre fortge⸗ 
feßten Beobachtungen die Urſache dieſer durch eine jaͤhrliche 
Parallaxe unerklaͤrbaren Erſcheinungen in der von Boͤmer 
entdeckten fucceffiven Fortpflanzung des Lichts (§. 107.) 
verbunden mit der Bewegung der Erde um die Sonne. 
Das Licht durchlauft den Halbmeſſer der Erdbahn in einer 
Zeit von 8 13%, und in eben dieſer Zeit durchlauft die 
Erde, weil ſie in einem Jahr einen Umlauf um die Sonne 
macht, einen Bogen von 20,25 Sekunden, deſſen Laͤnge 
ſich alſo zu ſeinem Halbmeſſer wie 1: 10186 verhaͤlt. Mit⸗ 
hin verhält ſich die Geſchwindigkeit der Erde zu der Ge⸗ 
ſchwindigkeit des Lichts wie 1: 10186. Es ſeyen nun ST, 
S'K (Fig. 50.) die von einem Stern herkommende Licht⸗ 
ſtralen, welche mit Beyſeitſetzung einer Parallaxe hier als 
miteinander parallel angenommen werden. Das Auge des 
Beobachters bewege ſich nach der Richtung AN gleichfoͤrmig 
mit einer Geſchwindigkeit, welche ſich zu der Geſchwindig⸗ 
keit des Lichts verhalte wie 41: TQ. Man ziehe AQ, 
und laſſe ſich dieſe Linie mit ſich ſelbſt parallel ſo fortbewe⸗ 
gen, daß ihr Endpunkt 4 mit der Geſchwindigkeit des Aus 
ges fortruͤcke; fo wird ein von dem Stern herkommender 
Lichtſtral, welcher in dem Augenblick, als das Auge in 4 
war; in Q ankam, in derſelben Zeit, in welcher das Auge 
in 7’, und die Linie „ in die Lage TZ gekommen iſt, den 
Weg QT gemacht haben, und ſich alſo an dem Ende der 
parallel forträͤckenden Linie 4% befinden. Man ziehe G“ 
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mit AN, und durch einen zwiſchen A und 7 liegenden Punkt 
4 die ab mit 40 parallel, welche der TQ ing, der LQ in 
b begegne; fo verhält ſich Au: G = AT: 70 = Ge 
ſchwindigkeit des Auges zu der Geſchwindigkeit des Lichts. 
Folglich find Aa und Qg die in einerley Zeit zuruͤckgelegten 
Wege des Auges und des Lichts, welches ſich beftändig an 
der mit ſich ſelbſt parallel fortruͤckenden geraden Linie AQ- 
hin zu bewegen ſcheinen wird. Der Beobachter wird alſo 
den Stern nach der Richtung 70, ab, TL u. ſ. w. zu fer 
hen glauben, welchen er, wenn er in Ruhe waͤre, nach den 
Richtungen TQ, KL ſehen würde. Die erſteren Linien 
machen mit den letzteren einen Winkel = A, welchen 
man die Aberration des Lichts nennt. Unter der Voraus⸗ 
ſetzung der Bewegung der Erde um die Sonne verhaͤlt ſich 
nun die Geſchwindigkeit des Lichts zu der Geſchwindigkeit 
des / Auges wie 186: 1 = 7: A]; folalich iſt, wenn 
der Winkel TAQ ein rechter iſt, die Aberration 701 
= 20,25 Eekunden. Iſt aber der Winkel 14 ein ſchie⸗ 
fer; ſo iſt die Aberration in demſelben Verhaͤltniß kleiner 
als 20,25, in welchem ſein Sinus kleiner iſt, als der Si⸗ 
nus totus, 5 


F. 157. Es ſey nun, wie im 184. §. TMF Fig. 51. 
die in der Ebene GYA der Ekliptik liegende als kreisfoͤr⸗ 
mig angenommene Bahn der Erde um die Sonne Gals 
Mittelpunkt, E der Nordpol der Ekliptik. Die Erde be⸗ 
finde ſich in dem Puukt Z’ ihrer Bahn, und von ihr ſey 
die gerade Linie 70 nach dem wahren Ort eines Sterns 
gezogen. Man ziehe die Tangente UK an die Erdbahn, 
welche unter der hier gemachten Vorausſetzung einer kreis⸗ 
foͤrmigen Bahn auf dem Halbmeſſer CT ſenkrecht ſeyn, und 
die Richtung der Bewegung der Erde bezeichnen wird. 
Man nehme auf dieſer Taugente von dem Beruͤhrungs⸗ 
punkt Tan nach der Richtung der Bewegung der Erde die 
TK und auf der TO die TA fo, daß ih IX: 1% wie 
die Geſchwindigkeit der Erde zu der Geſchwindigkeit des 
Lichts verhalte, vollende das Parallelogramm ZKLR, und 
ziehe die Diagonale ZZ; fo wird der Beobachter in J ver: 
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möge des vorhergehenden $. den Stern nach der Richtung 
JL ſehen. Manu ziehe die Halbmeſſer CS, Cs der Him— 
melskugel mit 10, TL beziehungsweiſe parallel; fo wird 
S der wahre, s der ſcheinbare Ort des Sterus ſeyn, wenn 
die Aberration allein, und keine Parallaxe Statt faͤnde. 
Zieht man durch den Pol Z der Ekliptik und durch die 
Punkte S,s die groͤſten Kreiſe GESA, AA; fo wird, 
wenn der Aequinoktialpunkt iſt, IA die wahre, VA 
die ſcheinbare Laͤnge des Sterns, 4 feine wahre, A's 
feine ſcheinbare Breite ſeyn. Wegen der Parallelen 7Q 
und CS, TL und Cs wird nun der Winkel QZZ dem Win: 
kel Ses gleich (XI, 10.), und die Ebene des erſteren Win⸗ 
kels oder des Parallelogramms & der Ebene des leßtern 
oder der Ebene des durch S und s gelegten groͤſten Kreiſes 
SsB parallel ſeyn (XI, 18.). Demnach wird auch die Durch⸗ 
ſchnittslinie CR, welche die Ebene des letztern mit der Eher 
ne der Ekliptik macht, mit der Taugente 7K der Erdbahn 
parallel ſeyn (XI, 6.). Auf der CS ſey CY = 1 genom⸗ 
men, und in der Ebene ZCS die gi mit C parallel gezo⸗ 
gen; fo werden auch /, 1K, QL parallel (XI, 9. ), und 
wegen der gleichwinklichten Dreyecke 9070, 0%“ einander 
gleich ſeyÿn. Bey der Bewegung der Erde um die Sonne 
wird nun die mit der Tangente 1K parallel gezogene al ſich 
um den Punkt h in einer mit der Ekliptik parallelen Ebene 
herumbewegen, und unter der Vorausſetzung einer gleichfoͤr⸗ 
migen Bewegung der Erde wird der Endpunkt der gi eis 
nen mit der Ekliptik parallelen Kreis beſchreiben, welcher, 
wenn der Stern im Pol der Ekliptik ſteht, dem Beobach- 
ter auch als ein Kreis unter einem ſcheinbaren Durch meſſer 
von 405 erſcheinen wird, weil in eben dieſem Fall gCi 
oder QTL = 207,25 wird (F. 150.) 

Da alle an den ſcheinbaren Orr s des Sterns gezo⸗ 
gene Geſichtslinien, wie die Cy, durch den Umfang diefes 
Kreiſes gehen; ſo wird, wie bey einer jaͤhrlichen Parallaxe 
jeder Fixſtern um ſeinen wahren Ort eine Ellipſe zu be⸗ 
ſchreiben ſcheinen, deren große mit der Ekliptik parallele 
Axe unter einem Winkel von 40,5 erſcheinen, und deren 
kleine Axe mil der Breite des Sterns, und zwar im Ver⸗ 
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haͤltniß des Sinus der Breite, abnehmen, und, wenn der 
Stern in der Ekliptik ſteht, verſchwinden wird. Demnach 
muͤßen alle nicht in der Ekliptik ſtehende Sterne überein⸗ 
ſtimmend mit Bradley's Beobachtungen wegen der Abers 
ration des Lichts eine Veränderung in der Breite zeigen, 
welche am Pol der Ekliptik auf 40“ 5 ſteigt, für andere 
Sterne aber im Verhaͤltniß des Sinus ihre Breite zu dem 
Sinus totus kleiner als 40% iſt. Aber nicht allein die 
Größe dieſer ſcheinbaren Bewegungen, ſondern auch das 
Geſetz, nach welchem fie ſich richten müßen, ſtimmt genau 
mit Bradley's Beobachtungen überein. Weil nemlich die 
TK die Erdbahn beruͤhrt; fo iſt wegen der geringen Abwei⸗ 
chung der Erdbahn von einem mit der Sonne concentriſchen 
Kreis der Winkel C1 K nahe ein rechter. Man verlaͤngere 
TC bis an die Ekliptik nach D; fo ſcheint die Sonne in D 
zu ſtehen, wenn die Erde in 7 iſt, und es iſt wegen der 
Parallelen CB und (K der Winkel DCB = CTK nahe 
gleich einem rechten Winkel, oder die Laͤnge der Sonne iſt 
beſtaͤndig um 90 Gr groͤßer, als die Laͤnge des Punkts B. 
Wenn nun B in A fällt; fo fällt s auf den Breitenkreis 
A unterhalb C und die ſcheinbare Breite des Sterns iſt 
um Ss kleiner als die wahre. Die Sonne ſteht alsdenn 
90 Grade von 4 oder dem Stern gegen Morgen ab, und 
der Stern geht Morgens um 6 Uhr durch den Meridian. 
Faͤllt Z auf E, fo faͤllt s auf den Breitenkreis A½ ober⸗ 
halb S, und die ſcheinbare Breite iſt um Ss größer als die 
wahre. Die Sonne ſteht jetzt 99° von En gegen Morgen, 
und daher von A um 90° gegen Abend ab. Mithin geht der 
Stern, wenn feine Breite am groͤſten iſt, Abends um 6 
Uhr durch den Meridian. Im Allgemeinen ſieht man, daß 
unter übrigens gleichen Umſtaͤnden die Aberration eben fo 
von der Lage des Punkts B abhängt, wie die jaͤhrliche Par 
rallaxe von der Lage des mit eben dieſem Buchſtaben bezeich⸗ 
neten Punkts in der 48ſten Figur. Dieſer Punkt iſt in 
der 48ſten Figur der Ort der Sonne, in der Ziſten hinge⸗ 
gen iſt die Sonne dein Punkt 3 beſtaͤndig um 90 Grade 
voraus, woher es kommt, daß die Erſcheinungen der Aber⸗ 
tation denenjenigen, welche bey einer merklichen jahrlichen 
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Parallaxe ſich zeigen müßten, entgegengefeßt find. Dem⸗ 
nach ſtimmt auch das aus der Theorie der Aberration ger 
fundene Geſetz, nach welchem fie ſich verändert, mit Brad⸗ 
ley's Beobachtungen uͤberein. 


§. 158. Nimmt man, wie im 154. F. jede der Seiten des 
ſphaͤriſchen Dreyecks A8 B (Fig. 51.) kleiner als go Grad, und 
ſetzt den Winkel, deſſen Sinus zu dem Sinus totus ſich wie die 
Geſchwindigkeit der Erde zu der Geſchwindigkeit des Lichts vers 
hält, und welcher nach §. 156, für die mittlere Geſchwindigkeit 
der Erde 20% 25 beträgt, gleich a; fo hat man, wie im 184. $. 
wenn sR auf AE ſenkrecht gezogen wird, 
4 Sin. 43 4 Cos. AD: 


ee Sin. tor, - 
2) SR= aSin. 45 Cos. A 2 Sin. Sin. 4D 


Sin. tot. Sin. tot.” 

woraus wiederum folgt, daß wegen der Aberration jeder nicht 
in der Ekliptik ſtehende Fixſtern um feinen wahren Ort als Mits 
telpunkt eine Ellipſe zu beſchreiben ſcheint, deren große Axe un⸗ 
ter dem Winkel 24 erſcheint, und den durch den wahren Ort 
des Sterns gelegten Breitenkreis ſenkrecht durchſchneidet. Die 
große Axe der Aberrationsellipſe verhält ſich zu der kleinen, wie 
der Sinus totus zu dem Sinus der Breite des Sterns. Steht 
der Stern in der Ekliptik; ſo geht die Ellipſe in eine gerade Linie 
uͤber, und die Aberration der Breite verſchwindet. 

Es iſt cos. 40 = Cos. (VD A) = Cos. (LA. VD) 

Sin. 4D = Sin. (D- Va) = Sin. (VA-VD); 
alſo, wenn man die Bezeichnungen des 154. §. beybehaͤlt, und 
den Sinus totus = 1 ſetzt, ö 

3.) R = a Cos. (I- O) 

4.) SR== - aSin. b Sin. (/-@) 

Man ſetze diejenigen Abſtaͤnde vom Breitenkreis und dem 
durch ihn in dem wahren Ort des Sterns gezogenen Perpendi⸗ 
kel, welche wegen der jaͤhrlichen Parallaxe und der Aberration 
zugleich Statt Anden würden, ſeyen R und SR’ Fig. 49. b; fa 
wird man haben 

R. a Cos. (I O) + y Sin. (-O) 

SR. = 4 Sin. ö Sin. C- O) + p Sin. ö Cos. (f- ©) 


6 * — a 5 
Man ſetze 8 Tg. 2; ſo wird S aSec.z=V a2+p2, 


und R = Vasa (Cos. (I- O) Cos. æà + Sin. (- O) Sin. z) 
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SR. Sin. ö Vas s (Sin. (- O) Cos. e- Cos. (-O) Sin. 2), 
oder 5.) N! = Va2 a Cos. (- O-2) 

6.) SR. = Sin. 5 Va + 52 Sin. (( O-. 

Hieraus folgt auf ähnliche. Art, wie in F. 184. daß die 
ſcheinbare Bahn eines Sterns um feinen wahren Ort wegen der 
jährlichen Parallaxe und Aberration zugleich wiederum eine Eis 
lipſe iſt, deren große Axe zur kleinen wie der Stuus totus zu 
dem Sinus der Breite des Sterns ſich verhaͤlt, und auf dem 
durch den wahren Ort des Sterns gelegten Breitenkreis ſenkrecht 
ſteht. Die Veränderungen der Breite und Länge werden groͤſ⸗ 
ſer, und richten ſich nach der Laͤnge eines Punkts, der in der 
Ekliptik beſtaͤndig um den Winkel 2 der Sonne voraus iſt. We⸗ 
gen der genauen Uebereinſtimmung der Bradleyſchen Beohach⸗ 
tungen mit der Theorie der Aberration allein, kann der Winkel 
2 nur wenige Grade betragen, und die jaͤhrliche Parallaxe der 
Firſterne muß betraͤchtlich kleiner als 20 Sekunden feyn, 


$ 189. Durch die Bradleyſche Eutdeckung der Aber⸗ 
ration wurde zwar die Bewegung der Erde um die Sonne 
beſtaͤtigt, aber die Entfernung der Fixſterne blieb wegen der 
Kleinheit ihrer jährlichen Parallaxe unbeſtimmt. Man 
konute nur die Graͤnzen angeben, auſſerhalb welcher die 
Firſterue nothwendig ſich befinden muͤſſen, weil fie inner⸗ 
halb dieſer Graͤnzen eine Parallaxe zeigen mußten, welche 
nicht unbemerkt bleiben koͤnnte. Bradley behauptete, daß 
die Parallaxe der von ihm zu ihrer Beſtimmung beobachte⸗ 
ten Fixſterne nicht zwey Sekunden betragen koͤnne. Folge 
lich muͤſſen dieſe Firfterne um mehr als 103132 Halbmeſ⸗ 
fer der Erdbahn von der Erde und der Sonne eulferut ſeyn. 
Judeſſen leitete Maskelyne aus den von La Caille auf dem 
Vorgebuͤrg der guten Hoffnung beobachteten Zenithdiſtan⸗ 
zen des Sirins, welche unter dieſer Breite nur 17 2 Gr. 
betragen, und daher den Anomalien der Refraktion nicht 
unterworfen find, eine jaͤhrliche Parallaxe deſſelben von 4 
Sekunden her. In den neuern Zeiten haben ſich Piazzt 
in Palermo und Calandrelli in Kom mit der Unterſuchung 
der jährlichen Parallaxe der Fixſterne beſchaͤftigt ). Er⸗ 
ſterer ſetzt die Parallaxe des Sirius auf 4, des De 

au 
) Monatl. Corresp. Nov. 1808: pag. 401. Jan. 1809. pag. 38. 
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auf 3, des Aldebaran auf 1,6 Sekunden. An der Wega 
glaubte er eine Parallaxe von 2 Sek bemerkt zu haben, was 
fi) aber bey fortgefeßten Beobachtungen nicht beſtaͤtigte. 
Letzterer ſetzt die Parallaxe dieſes Sterns auf 4 4. Unter 
dieſen Sternen waͤre uns alſo die Wega am naͤchſten, aber 
fie wäre noch immer 46878 Halbmeſſer der Erdbahn von 
uns entfernt, und ein von dieſem Stern ausgehender Licht⸗ 
ſtral würde nach F. 107. eine Zeit von 267 T. 14 St. 
20 M. gebrauchen, um bis zu uns zu gelangen. Jedoch 
ſcheinen nach Beſſel's Unterſuchungen “) die Parallaxen der 
Fixſterne noch viel kleiner zu ſeyn und man wird in den 
meiſten Faͤllen keinen merklichen Fehler begehen, wenn man 
die ganze Erdbahn in Vergleichung mit der Entfernung der 
Fixſterne als einen Punkt betrachtet. ; 


$. 160, Die Beobachtungen, welche Bradley zur Bes 
ſtimmung der Parallaxe und Aberration der Fixſterne ans 
ſtellte, leiteten ihn noch auf eine andere Entdeckung. Er 
bemerkte, daß zwar nach Verfluß eines Jahrs die Erſchei⸗ 
nungen der Aberration in derſelben Ordnung wiederkehrten, 
aber nach mehreren Jahren ſich betraͤchtliche Unterſchiede 
zwiſchen den beobachteten und den nach der Theorie der Aber⸗ 
ration berechneten ſcheinbaren Abweichungen der Firfterne 
zeigten, und daß dieſe ſcheinbaren Bewegungen eine Perio— 
de von etwa 18 Jahren hatten. Er fand ferner, daß dieſe 
Erſcheinungen von der Lage der Mondsknoten gegen die Ae— 
quinoktialpunkte abhiengen, und der Abſtand der Sterne 
von der Ekliptik, oder ihre Breite unveraͤndert blieb, ihre 
Laͤnge und gerade Aufſteigung aber ſich ebenfalls veraͤnder⸗ 
ten, und der gröfte Unterſchied der Abweichungen in 9 Jah⸗ 
ren auf 18 flieg. Durch eine Menge an verſchiedenen Ster⸗ 
nen angeſtellte Beobachtungen wurde er endlich auf folgende 
Hypotheſe geleitet, welche alle dieſe Erſcheinungen erklaͤrr. 
Wegen des Zurüͤckweichens der Aequinoktialpunkte (§. 37.) 
beſchreibt erſtlich der Pol des Aequators um den Pol der 


) Monatl. Corresp. Febr. 1809. pag. 183. 
Bohnenbergers Aſtronomje. Q 
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Ekliptik einen um die Schiefe der letztern von ihm abſtehen⸗ 
den Parallelkreis gleichfoͤrmig von Morgen gegen Abend, 
fo daß er jaͤhrlich 50,1 zuruͤcklegt, oder die Erdaxe ber 
ſchreibt um eine auf der Ebene der Ekliptik ſenkrecht ſtehen⸗ 
de Linie als Axe die Oberflaͤche eines geraden Kegels, deſſen 
Winkel an der Spitze die doppelte Schiefe der Ekliptik iſt. 
Der hienach fuͤr eine gegebene Zeit, und mittelſt der dieſem 
Zeitpunkt entſprechenden Schiefe der Ekliptik beſtimmte 
Pol des Aequators heißt der mittlere. Es ſey nun 2 
(Fig. 52.) der mittlere Ort des Pols des Aequators, E 
der Pol der Ekliptik, und Eder durch beyde gelegte groͤ⸗ 
ſte Kreis oder der Kolur der Solſtitien. Man denke ſich 
eine Ebene, welche die Oberflaͤche der Himmelskugel in dem 
mittleren Ort Y des Pols beruͤhre, und in dieſer um Pals 
Mittelpunkt eine Ellipſe bage fo beſchrieben, daß ihre große 
unter einem Winkel von 18 erſcheinende Axe ab in der 
Ebene des Kolurus der Solſtitien liege, und die kleine Axe 
de zur großen wie 8: 9 ſich verhalte. Um dieſe Ellipſe 
ſey ein Kreis abg beſchrieben, und von dem der Ekliptik 
zunaͤchſt liegenden Endpunkt a der großen Axe an ſey der 
Bogen ag der mittleren Laͤnge des aufſteigenden Monds⸗ 
knotens, und zwar nach derſelben Richtung, nach welcher 
dieſer ſich bewegt, d. h. gegen die Ordnung der Zeichen 
(F. 65.), genommen; fo wird ein von 9 auf die große Axe 
ab der Ellipſe gefaͤlltes Perpendickel gr ihrem Umfang in 
dem wahren Ort p des Pols des Aequators begegnen. Dieſe 
Bewegung des wahren Pols um den mittleren nennt man 
die Nutation oder das Schwanken der Erdaxe. Man 
hat theils aus genauere Berechnung der Bradleyſchen Ber 
obachtungen, theils durch neue Beobachtungen die große 
Axe der Nutationsellipſe genauer beſtimmt, und auf 19,26 
Sekunden geſetzt. Das Axenverhaͤltniß, uͤber welches Brad⸗ 
ley's Beobachtungen noch einige Ungewißheit uͤbrig ließen, 
iſt von d'Alembert durch die Theorie genauer beſtimmt wor⸗ 
den, nach welcher ſich die große Axe zur kleinen wie der Co⸗ 
ſinus der Schiefe der Ekliptik zu dem Coſinus der doppel⸗ 
ten Schiefe verhalten muß. Wenn alſo die große Axe der 
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Nutationsellipſe = 19,36 Sekunden iſt; fo ift die kleine 
Axe = 14,34 Sekunden *). 

Wegen dieſer Nutation der Erdaxe iſt ſowohl die Schie⸗ 
fe der Ekliptik als die Bewegung der Aequinoktialpunkte 
einer kleinen von der Länge des aufſteigenden Mondskno⸗ 
tens abhaͤngenden Ungleichheit unterworfen, und man nennt 
auch hier die mit der jaͤhrlichen Abnahme von 0,521 Ges 
kunden für eine gegebene Zeit berechnete Schiefe der Eklip⸗ 
tik ihre mittlere Schiefe, und diejenige, welche wegen der 
Nutation wirklich Statt findet, die wahre, oder, weil 
man die letztere wirklich beobachtet, auch die ſcheinbare 
Schiefe. Ferner heißt der mit der jaͤhrlichen gleichfoͤrmigen 
Bewegung von so!, berechnete Ort des Aequinoktialpunkts 
der mittlere, der wegen der Nutation wirklich Statt fin⸗ 
dende Ort aber der ſcheinbare. 


F. 161. Auch für die Umdrehung der Erde um ihre 
Axe hat man einen deutlichen Beweiß an der Zunahme der 
Schwere von dem Aequator an gegen die Pole, deſſen wei⸗ 
tere Ausführung in dem dritten Buch vorkommen wird. 
Richer machte im Jahr 672 auf der Inſel Cayenne nahe 
unter dem Aequator die Beobachtung, daß ſeine von Paris 
mitgenommene und daſelbſt auf mittlere Zeit regulirte ſehr 
genaue Pendeluhr in Cayenne taͤglich um 2 Min. 28 Sek. 
zurückblieb, und ein in Cayenne feine Schwingungen in ei⸗ 
ner Sekunde machendes Pendel um 14 Linie kürzer war, 
als das Sekundenpendel in Paris. Seit dieſer Zeit hat 
man unter ſehr verſchiedene Breiten die Laͤnge des einfachen 
Sekundenpendels beſtimmt, welche zeigen, daß die Zunah⸗ 
me der Pendellaͤngen vom Aequator gegen die Pole hin ſehr 
nahe dem Quadrat des Sinus der Breite proportional iſt, 
und unter dem Pol auf 22 pariſer Linien ſteigen würde. 
Es verhält ſich aber die halbe Länge des einfachen Sekun; 
denpendels zu der freyen Fallhoͤhe in einer Sekunde wie das 


) Schon Römer hat um das Jahr «693 die von der Nutation herrüh⸗ 
rende ſcheinbare Bewegungen der Firfterne bemerkt, und gehofft, fie 
aus einer Schwankung (vacillatio, des Erdpols erklaͤren zu Können. 
Basis Astronomiæ a F. Horrebow. Cap. X. g. 157. p?g. 66. 


Q 2 


244 


Quabrat des Durchmeſſers eines Kreiſes zu dem Quadrat 
ſeines Umfangse Folglich nimmt die freye Fallhoͤhe in ei⸗ 
ner Sekunde, und daher auch die Schwere der auf der Erd⸗ 
oberflaͤche befindlichen Koͤrper von dem Aequator gegen die 
Pole hin zu. Aus mechaniſchen Gruͤnden entſteht aber durch 
die Axendrehung der Erde in allen auf ihr ſich befindenden 
Körpern ein Schwung, der fie von dem Mittelpunkt des 
Kreiſes, welchen fie beſchreiben, zu entfernen ſtrebt, und 
wegen der gleichen Umlaufszeiten deſto kleiner iſt, je kleiner 
der Halbmeſſer dieſes Kreiſes iſt. Unter dem Aequs tor 
muß daher die Schwungkraft am groͤſten ſeyn, und zugleich 
wirkt fie der Richtung der Schwere gerade entgegen; folg⸗ 
lich iſt daſelbſt die Verminderung der Schwere am groͤſten. 
Von dem Aequator gegen die Pole hin iſt dieſe Verminde⸗ 
rung aus einem doppelten Grund geringer, einmal nemlich, 
weil die Halbmeſſer der Parallelkreiſe des Aequators klei⸗ 
ner werden, ſodenn weil die Schwungkraft, deren Richtung 
in die Ebene der Parallelkreiſe faͤllt, nun ſchief gegen die 
Richtung der Schwere wirkt. Hieraus ergiebt ſich das oben 
angegebene mit den Beoͤbachtungen nahe uͤbereiuſtimmende 
Geſetz der Zunahme der Schwere vom Aequator an gegen 
die Pole. Es zeigen ſich freylich auch hier, wie bey den 
Gradmeßungen kleine Irregularitaͤten, welche beweiſen, daß 
die Erde weder ein gleichfoͤrmig dichter, noch ein geometriſch 
regulaͤrer Koͤrper iſt. 


§. 162. Gegen die Umdrehung der Erde um ihre 
Axe hat man unter andern auch die Einwendung gemacht, 
daß ein frey von einer betraͤchtlichen Höhe herab fallender 
Koͤrper nicht an dem ſenkrecht unter ſeinem anfaͤnglichen Ort 
im Augenblick des Anfangs des Falls befindlichen Punkt die 
Oberflaͤche der Erde treffen koͤnne, wenn ſie ſich um ihre 
Axe drehe, weil waͤhrend der Fallzeit jener Punkt weit ge⸗ 
gen Oſten ſich bewege, ſo daß der Koͤrper weſtlich von dem⸗ 
ſelben niederfallen ſollte. Allein der Koͤrper hat mit den 
übrigen auf der Erde befindlichen, ſchon vor dem Fall die 
von der Axendrehung der Erde herruͤhrende Bewegung ge⸗ 
mein, und ſetzt dieſe waͤhrend des Falls fort, ſo daß er 
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mit dem Punkt der Erdoberfläche, welchem er vor dem Ans 
fang ſeines Falls entſprach, zugleich gegen Morgen fortruͤckt. 
Genau genommen hat ubrigens der Koͤrper in einer bes 
traͤchtlichen Höhe eine größere Geſchwindigkeit, als der ſen⸗ 
krecht unter ihm befindliche Punkt der Erdoberflache, und 
zwar in demſelben Verhaͤltniß, in welchem das von ihm 
auf die Erdaxe gefüllte Perpendickel größer iſt, als dasje⸗ 
nige, welche von dem correſpondirenden Punkt der Erdo⸗ 
berflaͤche auf die Erdaxe gefaͤllt wird. Daher muß der Koͤr⸗ 
per vielmehr etwas weniges oͤſtlicher fallen, als wenn die 
Erde ſich nicht um ihre Axe drehte. GSuglielmini *) und 
Benzenberg **) haben hierüber genaue Verſuche angeſtellt. 
Erſterer fand bey einer Fallhoͤhe von 241 par. Fuß eine 
Abweichung gegen Oſten von 8,375 Lin., gegen Suͤden 
5,272 Lin. letzterer bey einer Fallhoͤhe von 235 p. F. eine 
oͤſtliche Abweichung von 3,99 Lin. und eine ſuͤdliche von 
1,5 Lin. Nach der Theorie ſollte, wenn der Widerſtand 
der Luft bey Seite geſeßt wird, die oͤſtliche Abweichung 
= 4,8 Lin. bey einer Fallhoͤhe von 241 Fuß, und = 3,95 
Lin. für die Fallhoͤhe von 235 Fuß, die ſuͤdliche Abwei⸗ 
chung hingegen unmerklich ſeyn. Wird ein Körper verti⸗ 
kal aufwarts geworfen; ſo kann gezeigt werden, daß er 
nun weſtlich von dem Punkt, an welchem der Wurf ge⸗ 
ſchah, niederfallen muß. La Place findet die weſtliche Ab⸗ 
weichung = 128, 0e. (396,8 par. Fuß), wenn der Körper 
mit einer Geſchwindigkeit von 500” (1539, p. F.) ſen⸗ 
krecht in die Hoͤhe geworfen, und der Widerſtand der Luft 
bey Seite geſetzt wird **). Es iſt ſehr ſchwer, dleſe Ver: 
ſuche mit Genauigkeit anzuſtellen. 

* J. B. Guglielmini de diurno terræ motu experimentis physico-ma- 

thematicis confirmato opusculum. Bononiæ 1792. 
*r) Benzenberg Verſuche über die Umdrehung der Erde. Dortmund 1804. 
% Mecanique celeste. T. IV. pag. 304. 305. : 
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Drittes Capitel. 
Von den Geſetzen der Bewegung der Planeten 
um die Sonne, und der Geſtalt ihrer Bahnen. 


FG. 163. Wir haben in dem fünften Capitel des ers 
ſten Buchs geſehen, daß die Bewegungen der Planeten aus 
dem Mittelpunkt der Sonne betrachtet eben ſo einfach, als 
die ſcheinbare Bewegung der Sonne erſcheinen wuͤrden, wenn 
man die Erde um die Sonne ſich bewegen läßt. Da nun 
die wirkliche Bewegung der Erde um die Sonne es iſt, 
welche den ſcheinbaren Lauf der Planeten ſo verwickelt macht; 
fo wird man, um die Geſetze ihrer Bewegung um die Son⸗ 
ne zu entdecken, aus den beobachteten ſcheinbaren Bewegun⸗ 
gen der Planeten diejenigen abzuleiten ſuchen muͤßen, wel⸗ 
che man in dem Mittelpunkt der Sonne wahrgenommen har 
ben würde. Hiezu wird aber erfordert, daß der Beobach⸗ 
ter für jede gegebene Zeit die Lage feines Standpunkts ger 
gen den Mittelpunkt der Sonne, das iſt, den Ort der Er⸗ 
de anzugeben im Stande ſey. Nun iſt die Bahn der Erde 
um die Sonne der ſcheinbaren Bahn der Sonne um die Erz 
de gleich und aͤhnlich, und man findet immer aus der ſchein⸗ 
baren Laͤnge der erſteren die gleichzeitige heliocentriſche Laͤn⸗ 
ge der Erde, wenn man 1809 zu der Sonnenlaͤnge addirt. 
Folglich wird es zuerſt darauf ankommen, die ſcheinbare 
Bahn der Sonne um die Erde genauer zu beſtimmen, und 
nicht allein das Geſetz ausfindig zu machen, nach welchem 
die beſchriebenen Winkel von der Zeit abhaͤngen, ſondern 
auch die Figur dieſer Bahn auszumitteln, weil zu gewaͤrti⸗ 
gem Zweck auch die Entfernungen der Erde von der Sonne, 
oder wenigſtens ihre Verhaͤltniße zu einander, bekannt ſeyn 
müffen, 


$. 164. Aus den im dritten Capitel des erſten Buchs 
über die ſcheinbare Bahn der Sonne augeſtellten Unterſu⸗ 
chungen iſt bekannt, daß alle Punkte dieſer Bahn in einer 
durch den Mittelpunkt der Erde gelegten Ebene liegen; folg⸗ 
lich liegen auch alle Punkte der Bahn der Erde um die Son⸗ 
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ne in einer durch den Mittelpunkt der letztern gelegten Ebe⸗ 
ne. Wir kennen ferner die Umlaufszeit der Sonne, mit⸗ 
hin auch die Umlaufszeit der Erde um die Sonne, und aus 
dem 40ſten h. die Veraͤnderungen der Winkelgeſchwindig⸗ 
keit der ſcheinbaren jahrlichen Bewegung der Sonne, wor⸗ 
aus folgt, daß die Erde in gleichen Zeiten ungleiche Win⸗ 
kel um die Sonne beſchreibt, und die Winkelgeſchwindig⸗ 
keiten von demjenigen Punkt au, in welchem fie der Sons 
ne am nächften iſt, beſtaͤndig bis zu dem gerade gegenuͤber⸗ 
liegenden Punkt, in welchem ſie ihre groͤſte Entfernung von 
der Sonne erreicht, abnehmen, von dieſem Punkt an aber 
wieder eben ſo wachſen, wie ſie vorher abgenommen hatten. 
Nehmen wir nun an, NAn Min (Fig. 53.) fey die Bahn 
eines Planeten um die Sonne C, deſſen Umlaufszeit man 
kenut, P die Sonnennaͤhe (Perihelium) A die Sonnen⸗ 
ferne (Aphelium), welche fo beſchaffen ſey, daß 4, S und 
Pin einer geraden Linie (der Apſidenlinie F. 40.) liegen, 
und von dem Planeten mit einer vom Perihelium / an ber 
ſtaͤndig bis zum Aphelium 4 abnehmenden, auf der an⸗ 
deren Seite aber bis zum Perihelium wieder eben ſo wach⸗ 
ſenden Winkelgeſchwindigkeit beſchrieben werde; ſo werden 
ſich die Verzögerungen auf der einen Seite der Apſidenlinie 
gegen die Beſchleunigungen auf der anderen Seite aufheben, 
und die Zeit von P bis A wird der Zeit von A bis V, dem⸗ 
nach jede der halben Umlaufszeit gleich, mithin gegeben ſeyn. 
Es ſeyen M und N zwey einander gegenuͤberliegende Orte 
des Planeten, M in der Naͤbe des Periheliums P, und 
vor dem Durchgang durch daſſelbe, N in der Naͤhe des Ar 
pheliums 4; fo wird vermoͤge der Vorausſetzung die Wine 
kelgeſchwindigkeit von N bis P größer als die Winkelge⸗ 
ſchwindigkeit von N bis 4, und daher die Zeit, in welcher 
der Winkel PS befchrieben wird, kleiner als die Zeit ſeyn, 
welche der Planet zu der Beſchreibung des Winkels NSZ 
gebraucht. Man addire zu jeder dieſer Zeiten die Zeit, wel⸗ 
che der Planet gebraucht, um von nach N bey feiner Bes 
wegung nach der Richtung Au zu kommen; fo wird die 
erſte dieſer Summen kleiner als die zweyte, und daher die 
Zeit welche der Planet gebraucht, um von Man den gegen⸗ 
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uͤberliegenden Punkt N feiner Bahn zu kommen kleiner als 
die halbe Umlaufszeit ſeyn, wenn er in der Zwiſchenzeit 
durch das Perihelium gegangen iſt. Man nehme nun den 
Punkt m nach dem Durchgang durch das Perihelium, und 
den ihm gegenuͤberliegenden Punkt n; fo wird die Zeit von 
A bis n größer als die Zeit von P bis m, und, wenn man 
beyderſeits die Zeit von m bis & addirt, die Zeit, welche 
der Planet gebraucht, um von einem Punkt ſeiner Bahn 
an den gegenüberliegenden zu kommen, größer als die halbe 
Umlaufszeit ſeyn, wenn er in der Zwiſchenzeit durch das 
Aphelium 4 gegangen iſt. 


F. 165. Hienach kann man durch eine Reihe von Ber. 
obachtungen der Sonne die Lage der Apſidenlinie ihrer ſchein⸗ 
baren Bahn um die Erde, mithin auch die Lage der Apſi⸗ 
denlinie der Erdbahn, und die Durchgangszeit der Sonne 
oder der Erde durch dieſelbe finden. Man ſucht unter den 
beobachteten Sonnenlaͤngen diejenige aus welche nahe um 
180 Gr. von einander verſchieden find. Die Beobachtungen 
geben die tägliche Veränderung der Länge, welche man in 
kleinen Zwiſchenzeiten nahe der Zeit proportional finden 
wird. Man wird alſo die Zeit berechnen koͤnnen, da die 
Laͤnge der Sonne genau um 180 Gr. von einer vorgegebe⸗ 
neu verſchieden war, und dadurch die Zeit finden, welche 
die Sonne bey ihrem ſcheinbaren Umlauf gebrauchte, um 
180° zurückzulegen. Iſt dieſe Zeit größer als die halbe 
Umlaufszeit der Sonne; ſo iſt ſie ſchon durch das Perigaͤ⸗ 
um, oder eigentlich die Erde durch das Perihelium gegans 
gen. Man vergleiche auf aͤhnliche Art zwey frühere Beob⸗ 
achtungen miteinander, bis man eine Zwiſchenzeit findet, 
welche kleiner als die halbe Umlaufszeit iſt; ſo wird der 
Durchgang der Sonne durch das Perigaͤum zwiſchen zwey 
gegebene Paare von Beobachtungen fallen, und man wird 
die Durchgangszeit ſelbſt auf folgende Art finden konnen. 
Heißen die Zeiten, in welchen die gleichen Winkel PSM, 
ASN beſchrieben werden, ? und 7; fo iſt die halbe Uns 
laufszeit = Zeit durch Nu Vt, und die Zeit durch MPN 
= der Zeit durch En +1, Mithin iſt 2-2 dem Ueber⸗ 
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ſchuß der halben Umlaufszeit über die Zeit durch MPN 
gleich, und daher gegeben. Vermoͤge der Beobachtungen 
veraͤndern ſich aber die taͤglichen ſcheinbaren Bewegungen 
v, o der Sonne um die Punkte der Erdnaͤhe P und der Erd⸗ 
ferne 4 herum nicht merklich, und man wird daher ſehr ng⸗ 
he ſetzen konnen 

1.) : N 1 Tag: Zeit t 

2.) AM: „ = Zeit : 1 Tag: 

folglich: v =:: 
und 3.) -: et = tet: I 

Aus den Beobachtungen hat, man u = 1° 1 10,3, 
v = 0° 57 11,4 ($. 40.), und £ - ann ebeufalld durch 
die Beobachtungen gefunden werden: folglich kann man 
t oder 2 berechnen, und dadurch die Zeit des Durchgangs 
durch den Punkt der Erdnaͤhe oder den Punkt 4 der Erd⸗ 
ferne finden. Mittelſt der Zeit 2 findet man ſodenn durch 
die erſte Proportion den Winkel ZSM, oder mittelſt 2 und 
der zweyten Proportion den Winkel 48, und dadurch die 
Lage der Apſidenlinie AP, 

Durch die Vergleichung weit von einander entfernter 
Beobachtungen hat man gefunden, daß die Apſidenlinie der 
Erdbahn eine langſame vorwarts gehende Bewegung hat, 
welche in 100 Jahren 1 43 11“ in Beziehung auf die Ae⸗ 
quinoktialpunkte, mithin (F. 37.) 19 4 in Beziehung 
auf die Fixſterne beträgt. Bewegt ſich nun die Apſideuli⸗ 
nie; ſo wird die auf dieſe beziehende Umlaufszeit eines Pla⸗ 
neten, nach deren Verfluß die Ungleichheiten ſeiner Bewe⸗ 
gung in derſelben Ordnung wiederkehren, und welche daher 
die anomaliſtiſche Umlauf zeit heißt, von ſeiner tropiſchen 
oder ſideriſchen Umlaufszeit verſchieden ſeyn. Bey der Son⸗ 
ne oder der Erde macht der Unterſchied zwiſchen der anoma⸗ 
liſtiſchen und tropiſchen Umlaufszeit 25 7,5 aus, und daher 
iſt die erſtere = 36; Tag ö St. 13 59,1. Man muß nun, 
um dieſer Bewegung der Apfidenlinie bey der Beſtimmung 
ihrer Lage Rechnung zu tragen, fürs erſte, ſtatt die Zeit zu 
ſuchen, welche ein Planet gebraucht, um an den gegenuͤber⸗ 


* 
* 
* 
+ 


250 


liegenden Punkt feiner Bahn zu kommen, diejenige Zeit fu: 
chen, welche er gebraucht, um 1809 und noch den in der Zwi⸗ 
ſchenzeit von der Apfidenlinie beſchriebenen Winkel zurück⸗ 
zulegen. Zweytens muß man ſtatt der halben tropiſchen 
Umlaufszeit die halbe anomaliſtiſche Umlaufszeit gebrauchen, 
und daher durch weit von einander entfernte Beobachtungen 
die Bewegung der Apſidenlie, auf welche der Fehler der Be— 
rechnung ſo wohl als der Beobachtungen keinen großen Ein⸗ 
fluß haben kann, vorlaͤufig beſtimmen. 

Man findet z. B. unter den in Greenwich angeſtell⸗ 
ten Beobachtungen folgende, wovon nach H. 40. die erſte 
nicht weit von der Zeit der Erdnaͤhe, die zweyte nicht weit 
von der Zeit der Erdferne fallen kann. 

mittl. Zeit. Laͤnge der Sonne 

1775. d. 30. Dec. ou. 2 88“ 98. 8 43 33',8 

1776. d. 29. Jun. O 2 58 3 8 9 16,6 
Ueberſchuß der zweyten uͤber ( 
die erſte ES 

180 Gr. + Beweg. der Apfir ) _ 

denlinie in der Zwiſchenzeit eee 

Unterſchied 0 0 34 48,2 

Die Sonne gebrauchte aber, um dieſen Winkel mit ih⸗ 
rer taͤglichen ſcheinbaren Bewegung von 57 11/4 in der 
Erdferne zu beſchreiben 14 St. 36 20 ; folglich kam fie 
am 30. Jun. um 2 Uhr 30 M. 18 S. Morgens in die Di⸗ 
franz 180° 0131“ von demjenigen Ort, wo fie am 30. Der 
cember des vorhergehenden Jahrs um o Uhr 2 M. 58 S. 
war. Die Zwiſchenzeit dieſer Momente betraͤgt 182 Tage 
14 St. 36 M. 20 S. und iſt um 30 M. 39,5 S. kleiner 
als die halbe anomaliſtiſche Umlaufszeit. Folglich hatte 
die Sonne am 30 Dec. um o U. 2 58“ den Punkt ihrer 
Erdnaͤhe noch nicht erreicht, und man findet die Zeit , 
welche fie noch gebrauchte, um vollends an dieſen Punkt zu 
kommen, durch die dritte der oben gefundenen Proportionen 

8 TE 5 e x = 

238,9: 344,4 = 1839 ,5:26421'0der7&t.20 21 

In dieſer Zeit hat ſie mit der täglichen Bewegung ı° 


5 29 25 438 
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1 10,3 im Perigaͤo einen Winkel von 18 42,4 beſchrie⸗ 
ben. Die Sonne kam alſo in den Punkt der Erdnaͤhe am 
30. December 1775 um 7 Uhr 23 19“ mittlerer Zeit zu 
Greenwich, oder weil Greenwich 9 20“ weſtlich von der pas 
riſer Sternwarte liegt, um 7 Uhr 32 39 mittlerer Zeit des 
pariſer Meridians, und ihre Laͤnge war in dieſem Augen⸗ 
blick 98.90 2 16,2 = der Ränge der Erdnaͤhe der Sonne 
am Ende des Jahrs 1775 ). Addirt man hiezu 180 Gra⸗ 
de; fo erhält man die heliocentriſche Laͤnge des Periheliums 
der Erde für eben dieſen Zeitpunkt = 3°: 9° 2 16“. 


F. 166. Zieht man an den wahren Ort K (Fig. 53.) 
eines Planeten in ſeiner Bahn aus dem Mittelpunkt der 
Sonne S eine gerade Linie SK; fo. heißt dieſe der Radius 
vector des Planeten, und der Winkel ZSK, welchen der 
Radius vector von dem Perihelium Pan um den Mittele 
punkt der Sonne beſchrieben hat, die wahre Anomalie 
des Planeten *), weil von dieſem Winkel die Ungleichheit 
der Bewegung abhängt, Der Winkel i, welchen der 
Planet von feinem Durchgang durch das Perihelium an ber 
ſchrieben haben würde, wenn er ſich beftändig mit einer gleich⸗ 
foͤrmigen Winkelgeſchwindigkeit um die Sonne bewegte heißt 
die mittlere Anomalie, und der Unterſchied KS der wahr 
ren und mittleren Anomalie heißt die Gleichung des Mit⸗ 
telpunkts (æquatio centri, prostaphæresis.). Da die 
mittlere Anomalie für jede gegebene Zeit mittelſt der Durch⸗ 
gangszeit durch das Perihelium und der Umlaufszeit des 
Planeten leicht gefunden werden kann, wenn man zu dieſer, 
zu der vom Durchgang durch das Perihelium an verfloßenen 
Zeit, und zu 360 Graden die vierte Proportionalzahl ſucht, 
und die Bewegung der Apſidenlinie in der Zwiſchenzeit das 
von abzieht, oder ſie dazu addirt, je nachdem ſie mit der 
Bewegung des Planeten einerley oder die entgegengeſetzte 
Richtung hat; ſo wird es jetzt noch darauf ankommen, die 
Gleichung des Mittelpunkts für jede gegebene mittlere Ano⸗ 


*) I den pag. 64. angeführten aſtronomiſchen Tafeln ſollte fie ſeyn 
2 9 8. „ 2, 
) Man rechnete ehmals die Anomalie gewoͤhnlich von dem Aphelium an. 


. 
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malie zu finden. Weil nun in dem Perihelium und Aphe⸗ 
lium der wahre Ort des Planeten mit ſeinem mittleren zu⸗ 
ſammenfaͤllt; ſo muß die mittlere Anomalie bey der Bewe⸗ 
gung von dem erſteren Punkt an aufangs kleiner als die 
wahre ſeyn, und der Unterſchied zwiſchen beyden muß fo 
lange wachſen, als die mittlere Winkelgeſchwindigkeit klei⸗ 
ner als die wahre iſt. Werden dieſe einander gleich; ſo 
wird die Gleichung des Mittelpunkts am gröften ſeyn. Denn 
fo lange die wahre Winkelgeſchwindigkeit großer iſt als die 
mittlere, wird die wahre Bewegung der mittleren voreilen, 
und daher die Gleichung des Mittelpunkts wachſen, aber ſie 
wird wieder abnehmen, wenn die mittlere Winkelgeſchwin⸗ 
digkeit anfängt, der wahren vorzueilen, welches nothwen⸗ 
dig zwiſchen P und 4 geſchehen muß, weil in 4 der mittlere 
Ort mit dem wahren wieder zuſammenfaͤllt. Nun iſt die 
mittlere Winkelgeſchwindigkeit durch die Umlaufszeit gege⸗ 
ben; folglich kann man aus gegebenen heliocentriſchen Laͤn⸗ 
gen eines Planeten diejenige herausſuchen, bey welchen die 
Mittelpunktsgleichung am groͤſten war. Es ſey K der Ort 
des Planeten zu der Zeit, da ſeine taͤgliche Bewegung der 
mittleren taͤglichen Bewegung gleich, oder die Gleichung 
des Mittelpunkts am gröften if. Man nehme auf der ans 
dern Seite der Apſidenlinie den Winkel PSL= PSK und 
L der mittleren Anomalie PSR, welche der wahren BK 
entſpricht; ſo wird, weil vermoͤge der Vorausſetzung die 
Winkelgeſchwindigkeit in L der Winkelgeſchwindigkeit in & 
wiederum gleich wird, Kn = LS/= der groͤſten Gleichung 
des Mittelpunkts, und der Ueberſchuß des auf der Seite 
des Periheliums von dem Planeten beſchriebenen Winkels 
LSK über den auf derſelben Seite liegenden Winkel Ik, 
welchen er mit ſeiner mittleren Geſchwindigkeit in derſel⸗ 
ben Zeit beſchrieben haben wuͤrde, in welcher er den Bogen 
ZPX feiner Bahn wirklich beſchrieben hat, wird die dop⸗ 
pelte groͤſte Gleichung des Mittelpunkts ſeyn. 


§. 167. Was nun hier von der Bahn eines Planes 
ten um die Sonne gezeigt worden iſt, kann auf die ſchein⸗ 
bare Bahn der Sonne um die Erde angewendet werden, 
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weil die beobachtete Känge der Sonne der um ſechs Zeichen 
vermehrten heliocentriſchen Laͤnge der Erde gleich iſt, und 
vermoͤge der Beobachtungen die Ungleichheiten der ſcheinba⸗ 
ren Bewegung der Sonne in 17 7 Abſtaͤnden von der 
Apſidenlinie dieſelben ſind (§. 40.). Aus der tropiſchen 
Umlaufszeit erhaͤlt man die tägliche mittlere Bewegung der 
Sonne = 59 8733, mittelſt welcher diejenigen Sonnen⸗ 
laͤngen koͤnnen ausgeſucht werden, bey welchen die Mittel⸗ 
punktsgleichung nahe am groͤſten iſt. Es wurden z. B. in 
Greenwich beobachtet folgende Laͤngen der Sonne: 
mittl. Zeit, Länge der Sonne 
1778, Sept. 30. 1IU. 49 49 Worg. 6° 7° 22 38/2 
Okt. 11 49 36 821 41,6 


Unterſchied 2359 1 |o o 59 34 
1779. Maͤrz. 30.0 4 30 oi 38 21,3 
. OL EZ 10 37 248 
Unterſchied 238.59 42 RE er 


Die Bewegung der Sonne in 24 St. mittl. Sonnen⸗ 
zeit betrug alſo vom 30. Sept. bis 1. Okt. 59 4,2 und 
vom 30. bis 31. März 59 4%3. Da dieſe zwey taͤgliche 
Bewegungen noch etwas kleiner als die mittlere ſind, und 
die Sonne zwiſchen dem Oktober 1778 und Maͤrz 1779 
durch den Punkt der Erdnaͤhe gehen muß; ſo wird man 
die zweyte Beobachtung mit der dritten verbinden muͤſſen. 
Nimmt man die halbe Summe der am 30. Mürz und am 
1. Okt. beobachteten Laͤngen; fo erhält man 33 9° 0 16,3, 
welches nahe die geocentriſche Laͤnge der Erdferne der Sons 
ne oder die heliocentriſche Laͤnge des Periheliums der Erde 
iſt, und folglich ſtehen dieſe zwey Sonuenoͤrter wirklich bey: 
nahe gleich weit von der Apſidenlinie ab, wie es ſeyn muß. 
Zieht man von der am 30. Maͤrz beobachteten Lange die 
vom 1. Oktober ab; fo erhält man 68. 1° 16 39%, wel⸗ 
che die Sonne, oder vielmehr die Erde in der Zwiſchenzeit 
der zwey Beobachtungen beſchrieben hat. Mit ihrer mittle⸗ 
ren Bewegung hätte fie aber in eben dieſer Zeit beſchrieben 
53 27025 36,3, alſo 3 51 3% weniger, als mit der 
wahren Bewegung. Folglich waͤre n die groͤſte Mit 
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telpunktsgleichung der Erdbahn gleich der Haͤlfte dieſes Un⸗ 
terſchieds, oder 1 55 31% *). 


F. 168. Hat man die Lage der Apſidenlinie und die 
gröfte Gleichung des Mittelpunkts einer Planetenbahu ges 
funden; fo kann man leicht unterſuchen, ob ſich die Bewe⸗ 
gung des Planeten um die Sonne durch eine gleichförmige, 
aber excentriſche Kreisbewegung darſtellen laͤßt. Es ſey 
ANPM (Fig 54.) die gleichförmig um den Mittelpunkt C 
beſchriebene Bahn, die Sonne befinde ſich auſſerhalb des 
Mittelpunkts C in S, und der Durchmeſſer ASP gehe durch 
den Mittelpunkt der Sonne; fo wird Y das Perihelium, 7 
das Aphelium ſeyn (III. 2.). Zieht man an einen beliebi⸗ 
gen Ort des Planeten die geraden Linien CM, Ms; fo 
wird, weil vermoͤge der Vorausſetzung der Planet ſich mit 
gleihförmiger Geſchwindigkeit in feiner Bahn bewegt, der 
Winkel PCM der Zeit proportional wachſen, und daher der 
mittleren Anomalie, der Winkel M aber der wahren Auo⸗ 
malie gleich ſeyn. Der Unterſchied CMS dieſer zwey Wins 
kel, oder die Gleichung des Mittelpunkts wird in Hund A 
verſchwinden, und zwiſchen Fund A in den Punkten 2, ! 
am groͤſten werden, wo der Radius Vektor SL, Sl auf der 
Apfidenlinie ſenkrecht ſteht. Denn ein um CL als Durch⸗ 
meſſer beſchriebener Kreis geht durch S, weil CSI. = K, 

und berührt die Planetenbahn in Z, Nimmt man einen 
anderen Ort N des Planeten zwiſchen L und 4; fo ſchnei⸗ 
det SN den um CL beſchriebenen Kreis innerhalb der Pla— 
netenbahn in m Man ziehe CN, Cn; fo iſt SLC = Sul 
(III. 22.) SVC (I. 16.). Eben fo kann gezeigt wer⸗ 
den, daß SLC> SVC: folglich ifi die Gleichung des Mit⸗ 
telpunkts in dem Punkt Z am groͤſten. Da man nun die 
groͤſte Gleichung CLS des Mittelpunkts kennt; fo iſt in 
dem rechtwinklichten Dreyeck CL das Verhaͤltniß von CL 
: CS oder von CA: CS gegeben. Demnach kann man fers 
ner für jede gegebene mittlere Anomalie PCH die Mittel⸗ 


») Nach den franzoͤſiſchen aſtron. Tafeln ift fie für dieſe Zeit = 10 55“ 
32% I, und nach von Zach's Tabul. motuum Solis (Gothe, MDCC CIV.) 
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punktsgleichung CMS finden, weil man in dem Dreyeck CAS 
das Verhaͤltniß der Seiten CH, CS, und ihren Zwiſchen⸗ 
winkel SCH kennt. Endlich iſt CU=CP=4AP= SFSP 
= der mittleren Entfernung des Planeten von der Sonne, 
und in dem Dreyeck CSM ift auch das Verhaͤltniß von S4 
: CH gegeben; folglich kann man auch für jede gegebene 
mittlere Anomalie das Verhaͤltniß des Radius Vektors 
SM zu der mittleren Diſtanz CM oder CA beſtimmen. Dem⸗ 
nach wird man unter dieſer Vorausſetzung fuͤr jede gegebene 
Zeit die wahre Länge des Planeten berechnen koͤnnen, deren 
Vergleichung mit den Beobachtungen zeigen wird, wie weit 
dieſe Vorausſetzung richtig iſt. 

$. 169. Nun iſt die groͤſte Mittelpunktsgleichung der 
Erdbahn = 1 55 32“ (F. 167.); folglich verhält ſich un⸗ 
ter der im vorhergehenden §. gemachten Vorausſetzung die 
Excentricitaͤt CI zu der mittleren Diſtanz C wie 0,033601 
2 1. Hieraus findet mau für die mittlere Anomalie = 45° 
die Gleichung des Mittelpunkts 123 38“, mithin die wah⸗ 
re Anomalie 4623 38, Die Beobachtungen geben 462 
55“ zalſo 43 Sek. weniger. Bey einer mittleren Anomalie von 
135 wird man den Fehler ungefähr eben fo groß, in den uͤbri⸗ 
gen Punkten der Bahn aber kleiner finden. Folglich giebt 
dieſe Hyporheſe die Laͤnge der Erde, alſo auch die Laͤnge der 
Sonne ziemlich nahe, und daher hat Ptolemaͤus, welcher 
fo kleine Unterſchiede nicht bemerken konnte, dieſe gleich⸗ 
foͤrmige excentriſche Kreisbewegung der Sonne um einen 
auſſerhalb ihres Mittelpunkts liegenden Punkt beybehalten. 

Allein es zeigen ſich betraͤchtliche Unterſchiede, wenn 
man die den verſchiedenen Diſtanzen entſprechende ſcheinbare 
Halbmeſſer der Sonne mit den Beobachtungen vergleicht. 
Es verhält ſich der ſcheinbare Halbmeſſer der Sonne in der 
Erdnaͤhe zu ihrem ſcheinbaren Halbmeſſer in der Erdferne 
wie 458: S (N. 40. n. 5.) AC CS: 20 685; alſo 
in obiger Hypotheſe 1,0336: 0,9664. Mithin müßte, 
wenn nach H. 10. der ſcheinbare Sonnendurchmeſſer in der Erd⸗ 
naͤhe 32 3569 iſt, der ſcheinbare Durchmeſſer in der 
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Erdferne = = 30 28 5 ſeyn, welcher vermöge der hei 
tungen 31 30,93 iſt. Man muß alfo um die Veraͤnderun⸗ 
gen des ſcheinbaren Durchmeſſers der Sonne wit den Be: 
obachtungen in Uebereinſtimmung zu bringen, die Excentri⸗ 
eität vermindern. Man ſetze die Durchmeſſer der Sonne in 
der Erdnaͤhe und Erdferne D und a; fo wird man haben 
D: d= 45: Sh und Od: D AS＋ SDP: AS SS 
= AP: 208 = A: (&, und wenn man die F. 40. ange⸗ 
gebene Werthe von D und d in die Proportion ſetzt, „C: CK 
= I: O,0168. Demnach darf man die Excentricitaͤt nur 
ungefaͤhr halb ſo groß nehmen, als ſie aus der groͤſten Mit⸗ 
telpunktsgleichung unter der im 168 F. gemachten Voraus⸗ 
ſetzung einer gleihförmigen Kreisbewegung folgt, Als denn 
wird aber die Gleichung des Mittelpunkts ebenfalls nahe 
auf die Haͤlfte ihrer vorigen Groͤße heruntergeſetzt; folglich 
wird man, wenn die kreisfoͤrmige Bahn beybehalten wer: 
den ſoll, wenigſtens annehmen muͤſſen, daß die Bewegung 
im Kreiſe ſelbſt ungleichfoͤrmig ſey, ſo daß die Ungleichhei⸗ 
ten der ſcheinbaren Bewegung der Sonne eine optiſche und 
eine phyſiſche Urſache zugleich haben. Eben dieſes ergiebt 
ſich auch unmittelbar aus der Vergleichung der täglichen Ber 
wegungen der Sonne mit ihren ſcheinbaren Durchmeſſern in 
der Erdnaͤhe und Erdferne. Wenn nemlich die ſcheinbare 
Sonnenbahn die Apfidenlinie rechtwinklicht durchſchneidet, 

und die Urſache der Ungleichheiten ihrer ſcheinbaren Bewer 
gung blos optiſch iſt; fo muͤſſen ihre tägliche Bewegungen 
in der Erdnaͤhe und Erdferne umgekehrt den Diſtanzen, und 
daher direkt den ſcheinbaren Durchmeſſern der Sonne pro⸗ 
portional ſeyn. Folglich müßte ſich nach den im 40ten $. 

angegebenen taͤglichen Bewegungen und Durchmeſſern der 
Sonne verhalten 32 35/60 zu 31 300. 93 wie 11 10,3 
zu der täglichen Bewegung der Sonne in der Erdferne, und 
dieſe müßte hienach = 59 8/8 ſeyn. Sie iſt aber nur 
= 57 117,45 mithin wird durch die größere ng die 
taͤgliche ſcheinbare Bewegung der Donne nur um 2 ı ver⸗ 
mindert, und es bleiben noch 1 87% übrig, um welche 
ſie noch uͤberdiß muß vermindert werden, damit ſie mit der 
beobachteten uͤbereinſtimme. 


H. 120. 
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H. 120. Noch koͤuuen die verſchiedenen Abſtaͤnde der 
Erde von der Sonne und die Excentricitaͤt der Erdbahn iu 
der Kreishypotheſe, unabhaͤngig von den Veraͤnderungen 
des Sonnendurchmeſſers, auf folgende Art gefunden werden. 
Es ſey ATP (Fig. 55.) die Erdbahn um die Sonne „ 
die Apſidenlinie derſelben. Man beobachte die Oppoſition 
eines Planeten, z B. des Mars, wenn er zugleich eine ges 
ringe Breite hat; fo liegt SM nahe in der Ebene der Eklip⸗ 
tik, und geht durch den gleichzeitigen Ort der Erde 7. Da 
man die Lage der Apfidenlinie ſchon kennt (F. 165.) und die 
Länge des Mars zur Zeit ſeiner Oppoſition durch Beobach⸗ 
tung gefunden wird; fo iſt der Winkel MSP gegeben. Fer⸗ 


ner: da man die ſideriſche Umlaufszeit des Mars kennt 


(F. 93.); fo kann man die Zeiten beſtimmen, da der Mars 
in demſelben Punkt N feiner Bahn war, und für eben dieſe 
Zeiten die Winkel Bst, Pot“, welche die an die gleichzeiti⸗ 
gen Orte 2, 2 der Erde gezogene Radii Vectores F, St mit 
der Apſidenlinie machen, d. k. die wahren Anomalien der 
Erde, vermoͤge des vorhergehenden wenigſtens mit einer 
Genauigkeit von einer Minute berechnen. Man kennt alſo 
die Winkel MSt = Bot- PSM, MSt = Aru Ft, und 
durch die Beobachtungen der geocentrifchen Länge des Mars 
und der Laͤnge der Sonne erhaͤlt man fuͤr eben dieſe Zeit die 
Winkel StA. . . Man nehme F Mals gegeben an, oder 
ſetze dieſe Diſtanz einer beliebigen Zahl gleich; ſo kann man 
die Seiten Sr, Se" der Dreyecke t, HII, deren Winkel 
man kennt, finden. In dem Dreyeck 15? kennt man jetzt 
zwey Seiten St, St" und den Zwiſchenwinkel 18, und hier⸗ 
aus finder man den Winkel Stt" und die Seite tt. Man 
halbire t. in E und errichte auf ihr in dieſem Punkt ein 
Perpendickel RC, welches die Apfidenlinie in dem Mittels 
punkt ( der kreisfoͤrmig angenommenen Erdbahn ſchneiden 
wird (III, I.). Zieht man durch S die Parallele SQ mit 
CR, und durch C die Parallele Cr mit 17; fo kann man 
in dem rechtwinklichten Dreyeck 750 die SQ und , mithin 
auch die OK = -tRK =-, oder die ihr gleiche Cr 
finden. Es ſind aber auch die Winkel t = R- Hot und 
St bekannt; folglich kennt man ihre Differenz, welche dem 


Vohnenbergers Aſtronomie, R 
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Winkel gleich ſeyn wird, unter welchem die Apfidenlinie 
rund die Chorde it’, wo noͤthig verlängert, ſich ſchneiden. 
Demnach kennt man in dem rechtwinklichten Dreyeck (Sy 
den Winkel SCr, welcher dem fo eben gefundenen Winkel 
gleich iſt, und die Seite Cr, woraus man CS und Sr, und 
mittelſt der oben gefundenen SQ die SQ-Sr=Qr=CR 
findet. Endlich hat man in dem rechtwinklichten Dreyeck 
CRt die Ct nach I, 47. oder die ihr gleiche CA; folglich, 
weil Cs gefunden iſt, auch das Verhaͤltniß der Excentrici⸗ 
taͤt Cs zu der mittleren Diſtanz COA der Erde von der Son: 
ne. Zugleich hat man auch das Verhaͤltniß des Abſtands 
SH des Mars zu dem mittleren Abſtand CA der Erde von 
der Sonne, fo wie die Verhaͤltniße von St und S“ zu CA 
gefunden. Auf ähnliche Art kann man, wenn der Mars 
zum dritten, viertenmal, u. ſ. w. in demſelben Punkt 7 
ſeiner Bahn war, mittelſt der fuͤr dieſen Zeitpunkt berech⸗ 
neten Winkel It u. ſ. w. und der beobachteten Winkel 
St. Mu. fr w. das Verhaͤltniß von SM : St', mithin auch 
weil man das Verhaͤltniß von S: CA ſchon gefunden hat, 
das Verhaͤltniß von St : CA finden, und unterſuchen, ob 
auch die übrigen Punkte der Erdbahn in den gefundenen Kreis 
aſſen. 
155 Kepler bediente ſich folgender Methode. Statt der 
durch die Beobachtung einer Oppoſition des Mars gefunde⸗ 
nen heliocentriſchen Laͤnge deſſelben gebrauchte er eine aus 
feiner beylaͤufig bekannten Bahn berechnete, und beſtimmte 
auf ähnliche Art wie vorhin drey Radios Vektores St, St, 
S“ der Erde. Durch die drey Punkte 1, ,“ war der Mit⸗ 
telpunkt C der als kreisfoͤrmig angenommenen Erdbahn (III, 
1.); folglich auch die Excentricitaͤt CS, und die Apſidenli⸗ 
nie AP der Lage nach gegeben. Weil er dieſe ſchon kannte; 
fo veraͤuderte er die angenommene heliocentriſche Länge des 
Mars ſo lange, bis die durch dieſe Rechnung beſtimmte La⸗ 
ge der Apſidenlinie mit der nach F. 165. gefundenen uͤber⸗ 
einſtimmte. Eine vierte Beobachtung diente zur ferueren 
Berichtigung. 
Auch dieſe Berechnungen geben die Excentricitaͤt = 
0,0168, oder halb fo groß, als man fie unter der Voraus⸗ 
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feßung einer gleichfoͤrmigen Kreisbewegung aus der groͤſten 
Mittelpunktsgleichung findet. 


$. 121. Es ſey nun AL EN (Fig. 560 die noch im⸗ 
mer als kreisfoͤrmig vorausgeſetzte Bahn eines Planeten um 
die auſſerhalb ihres Mittelpunkts C befindliche Sonne >, 
und 40 die Apſidenlinie. Man nehme CE= CS, und 
laſſe den Planeten ſeinen Kreis ſo durchlaufen, daß die um 
den Punkt & beſchriebene Winkel der Zeit proportional 
ſeyen; ſo werden die waͤhrend einer gewißen Zeit in der 
Naͤhe des Periheliums beſchriebene Bogen groͤßer ſeyn als 
diejenigen, welche er in eben dieſer Zeit in der Naͤhe des 
Apheliums durchlauft, und ſeine Bewegung wird aus des 
Kreiſes Mittelpunkt C geſehen ungleichfoͤrmig ſeyn. Zieht 
man an den wahren Ort des Planeten die EM, CM, II; 
ſo wird ſich die Ungleichheit ſeiner Bewegung in die phyſi⸗ 
ſche CME und die optiſche CMS zerfaͤllen laſſen, und die 
ganze Gleichung des Mittelpunkts wird der Summe von 
beyden oder dem Winkel Ss gleich ſeyn. In P und 4 
wird die Gleichung des Mittelpunkts verſchwinden, und 
wenn die CM auf die Apſidenlinie , ſenkrecht zu ſtehen 
kommt, wie in I, am gröften werden. Denn es iſt das 
Dreyeck SLE gleichſchenklicht, ein um daſſelbe beſchriebener 
Kreis berührt die Planetenbahn in J., und faͤllt ganz in⸗ 
nerhalb derſelben. Folglich fällt jeder von La verſchiedene 
Ort N des Planeten auſſerhalb des um das Dreyeck SEL 
beſchriebenen Kreiſes, und die von E und § an N gezogenen 
geraden Linien EM, WVſchließen einen Winkel ENS ein, wel: 
cher kleiner als der in dem Kreisabſchnitt liegende Eus oder 
ELS iſt. Durch die groͤſte Mittelpunktsgleichung ELS iſt 
alſo wiederum das Verhaͤltniß der Excentricitaͤt ( zu der 
mittleren Diſtanz CL oder CA gegeben, weil in dem recht⸗ 
winklichten Dreyeck CLS der Winkel CLS = der halben groͤ⸗ 
ſten Gleichung des Mittelpunkts gegeben iſt. Hat man die⸗ 
fe gefunden; fo kann man leicht für jede gegebene Zeit den 
wahren heliocentriſchen Ort des Planeten unter dieſer Vor⸗ 
ausſetzung berechnen. Man ſucht zuerſt die mittlere Lind: 
malie LEN, indem man ſchließt: wie ſich verhält die five 
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riſche Umlaufszeit des Planeten zu der Zwiſchenzeit zwiſchen 
ſeinem naͤchſtvorhenden Durchgang durch das Perihelium 
und dem vorgegebenen Zeitpunkt, fo verhalten ſich 360° zu 
einem Winkel, welchen man um die ſideriſche Bewegung der 
Apſidenlinie in der Zwiſchenzeit zu vermindern oder zu ver⸗ 
mehren hat, je nachdem fie mit der Bewegung des Planes 
ten einerley oder verſchiedene Richtung hat. In dem Dreyeck 
CEM, kennt man das Verhaͤltniß von CM: CA und den 
Winkel CEM, welcher der größeren Seite CM gegenüber 
liegt, und hieraus finder ſich der Winkel CHEF, oder die 
phyſiſche Ungleichheit. In dem Dreyeck SCH kennt man 
das Verhaͤltuiß von CM zu CS und den Zwiſchenwinkel 
SCH= PEM+ E MC, woraus man den Winkel // oder 
die optiſche Ungleichheit erhält. Folglich hat man die Glen 
chung des Mittelpunkts SUE = SUC+ CME und die 
wahre Anomalie H = PEM+SME, Endlich kann 
man in dem letzteren Dreyeck SCH das Verhaͤltuiß von SM 
zu MC oder zu der mittleren Diſtanz CA des Planeten finden. 


§. 172. Macht man hievon eine Anwendung auf die 
Erdbahn; ſo findet ſich aus der groͤſten Gleichung des Mit⸗ 
telpunkts die Excentricität CS = 0,010855, uͤbereinſtim⸗ 
mend mit derjenigen, welche aus den Sonnendurchmeſſern in 
der Erdnaͤhe und Erdferne folgt (F. 169.). Sodenn findet 
ſich für die mittlere Anomalie von 45 Gr. die phyſiſche Un⸗ 
gleichheit (NE = 40 51% 00, und die optiſche CMS = 41 
49,355 mithin die Gleichung des Mittelpunkts 1922 
49,35» welche nach den Beobachtungen = 1° 22 54% 
ſeyn follte. Der Fehler beträgt alſo nur noch 14,85 bey 
einer mittleren Anomalie von 45 Graden. Wenn dieſe 135 
Grade beträgt; ſo wird der Fehler wiederum nahe von der 
vorigen Groͤße, in den uͤbrigen Punkten dieſer Haͤlfte der 
Bahn wird er noch kleiner gefunden, und eben ſo verhaͤlt es 
ſich in der audern Haͤlfte der Planetenbahn. Mithin iſt 
dadurch, daß man die Kreisbewegung ſelbſt als ungleichfor⸗ 
mig angenommen, und die Diſtanzen in der Erdnaͤhe und 
Erdferne mit den beobachteten Veränderungen des ſcheinba⸗ 
ren Sonnendurchmeſſers in Uebereinſtimmung gebracht hat, 
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zugleich der Fehler in der Länge auf den dritten Theil feiner 
Größe, welche er in der Hypotheſe einer gleichfoͤrmigen 
Kreisbewegung hatte, heruntergebracht worden. 


§ 173. Da man jetzt den ſcheinbaren Ort der Sonne 
in der Ekliptik und ihren Abſtand von der Erde, mithin auch 
den Ort der letztern in ihrer Bahn um die Sonne vermoͤge 
des vorhergehenden F. fehr nahe für jede gegebene Zeit ber 
rechnen kann; ſo wird man den heliocentriſchen Ort eines 
Planeten und ſeinen Abſtand von der Sonne auf folgende 
Art finden koͤnnen, wenn man ihn zweymal in demſelben 
Punkt feiner Bahn beobachtet hat, wozu weiter nichts, als 
ſeine ſideriſche Umlaufszeit als bekannt vorausgeſetzt wird, 
welche nach den im erſten Buch gezeigten Regelu beſtimmt 
werden kann. Es ſey 17 (Fig. 57.) die Bahn der Erde 
um die Sonne 5, und die Erde ſey in 7, wenn der Planet 
in Piſt. Man ziehe PR auf die Ebene der Erdbahn oder 
der Ekliptik ſenkrecht, und verbinde die Punkte §, 2, %, K 
durch die gerade Linien ST, TP, TR, SR, St; fo keuut 
man den Winkel STR, welcher dem Unterſchied der geo: 
centriſchen Laͤnge des Planeten und der Laͤnge der Sonne 
zur Zeit der erſten Beobachtung gleich iſt, und die georen— 
triſche Breite PTR des Planeten. Nach Verfluß der ſide⸗ 
riſchen Umlaufszeit, wo der Planet wieder in Lift, ſey die 
Erde in 7. Man ziehe ST, T'P, T.; fo hat man wie: 
derum aus den Beobachtungen den Winkel §1 K, und die 
geocentriſche Breite K 7 P, welche übrigens nur bey einer 
der zwey Beobachtungen bekannt ſeyn darf. Ferner bat 
man entweder aus den Beobachtungen, oder durch Berech— 
nung nach F. 172. die Sonnenlaͤnge zur Zeit der erſten und 
zweyten Beobachtung, mithin auch ihren Unterſchied, wel 
cher dem Winkel 187 gleich ſeyn wird, und nach eben dies 
fem F. kinn man die Diſtanzen ST, ST" berechnen. Daher 
find in dem Viereck ST zwey an einander liegende Sei— 
ten ST, ST’ und drey Winkel gegeben, und man kann die 
zwey ubrigen Seiten TR, TR, die Diagonale SR und den 
Winkel TSR finden. In dem bey rechtwinklichten Drey⸗ 
eck PTR kennt man daher die Seite TR und den Winkel 
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PTR=ber georentrifhen Breite des Planeten, woraus man 
das Perpendickel PR findet. Endlich find in dem rechts 
winklichten Dreyeck SPR die zwey um den rechten Winkel 
liegende Seiten SR, RP befamıt; folglich ift die heliocentri⸗ 
ſche Breite FSR und die Entferuung SP des Planeten von 
der Soane gegeben. Der ebenfalls gefundene Winkel 7SR 
iſt der Unterſchied der heliocentriſchen Laͤnge det Planeten 
und der Erde, und letzterer iſt der um 180 Gr. vermehr⸗ 
ten Laͤnge der Sonne zu der Zeit, wo die Erde in Zwar, 
gleich; folglich kennt man die heliocentriſche Laͤnge und Brei⸗ 
te des Planeten, und ſeinen Abſtand von der Sonne. 

Man ſieht, daß die Aufloͤſung der Aufgabe, die Ent⸗ 
fernung eines Planeten zu finden, wiederum auf die Bes 
ſtimmung der Entfernung eines unzugaͤnglichen Gegenſtands 
aus einer gegebenen Grundlinie und den an ihren Endpunk⸗ 
ten gemeßenen Winkeln hinauslauft. Die Grundlinie iſt 
hier die gerade Linie 77, welche die zwey Orte der Erde 
mit einander verbindet, und der Beobachter wird von dem 
einen Endpunkt der Grundlinie an den andern durch die Be⸗ 
wegung der Erde um die Sonne gebracht. Weil aber der 
Planet in der Zwiſchenzeit ſich ebenfalls bewegt; ſo wartet 
man die Zeit ab, da er einen ſideriſchen Umlauf gemacht 
hat, und wieder an den vorigen Ort zurückgekommen iſt. 
Die Stellungen der Erde gegen den Planeten muͤſſen fo ge: 
waͤhlt werden, daß der Winkel am Planeten nicht zu ſpitz 
ausfällt, damit kleine in der Meßung der Winkel beganges 
ne Fehler keinen zu ſtarken Einfluß auf die berechnete Di⸗ 
ſtanzen haben. Es iſt klar, daß man zu dieſem Ende die 
Zwiſchenzeit der Beobachtungen auch zwey oder mehreren 
ſideriſchen Umlaͤufen des Planeten gleich nehmen kann. 
Eben fo kann man die heliocentriſche Laͤnge und Breite eis 
nes Planeten und ſeinen Abſtand von der Sonne finden, 
wenn er in einem anderen Punkt ſeiner Bahn ſich befindet. 

Faͤllt eine der Beobachtungen in die Oppoſition des Pla⸗ 
neten; fo fällt der correſpondirende Ort der Erde, z. B. 1 
in die SR, und man hat ſtatt eines Vierecks blos Dreyeck 
STR aufzuloͤſen, in welchen man ST, TR und den Zwi— 
ſchenwinkel kennt, woraus man SR findet, und die helio— 
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centriſche Ränge des Planeten iſt unmittelbar durch die Be: 
obachtungen gegeben. 


§. 174: Wenn man nach dem vorhergehenden H. zwey 
mit dem Mittelpunkt der Sonne nicht in einer geraden Linie 
liegende Oerter eines Planeten gefunden hat; ſo iſt die durch 
den Mittelpunkt der Sonne und durch die zwey letztern ge— 
legte Ebene der Lage nach gegeben. Es ſeyen 3, p (Fig. 58. 
die zwey Planetenoͤrter, und aus denſelben die Perpendickel 
PR, pr auf die Ebene der Ekliptik gefällt. "Aus dem Mit 
telpunkt § der Sonne ziehe man S, SH, Sp, Sr. Vermo⸗ 
ge XI, 6, und 18. liegen die Perpendickel PR, pr in eis 
ner auf der Ekliptik ſenkrechten Ebene, und die gemeinſchaft⸗ 
lichen Durchſchnittlinien Pr, Er diefer Ebene mit der Ebe⸗ 
ne PS; und der Ebene RSr der Ekliptik werden ſich, wenn 
die Perpendickel Pee, pr ungleich ſind, in einem Punkt . 
auf der Seite des kleineren Perpendickels ſchneiden. Man 
ziehe SV; fo wird dieſe die Durchſchnittslinie der Ebenen 
Po und Rör ſeyn. Da Se, Sr und die heliocentriſchen 
Breiten PSR. S/, fo wie der Unterſchied RSr der heliocens 
triſchen Längen gegeben ſind; fo kann man PR, pr, N. 
und den Winkel SRr finden. Es verhaͤlt ſich aber 

PH: pr RN: N 
und PR- pr: PR Kr: RN; 
folglich kennt man in dem Dreyeck KSM die zwey Seiten 
SR, RN und den Zwiſchenwinkel SEN, woraus man den 
Winkel RSN findet. 

Sind aber die zwey auf die Ekliptik gefällte Perpen⸗ 
dickel einander gleich; fo begegnet die durch ihre obere End⸗ 
punkte gezogene gerade Linie der ihre Fußpunkte verbinden⸗ 
den Ar, mithin auch der Ebene der Ekliptik nicht, und die 
Rr wird der Durchſchnittslinie SV der Ebene 58 und der 
Ebene der Ekliptik parallel, alſo wiederum die SV der Lage 
nach gegeben ſeyn. 18 

Man ziehe 79 auf Senkrecht, und in der Ebene 757 
die po, welche (S. den Bew. XI, 35.) ebenfalls auf 87 ſenk⸗ 
recht ſeyn wird. Daher iſt pgr der Neigungswinkel der 
durch die zwey Punkte P, p der Plan eteubahn gelegten Ebe⸗ 
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ne mit der Ebene der Ekliptik. Da der Winkel „S bekannt 
iſt; fo iſt das Verhaͤltniß von gr zu Sr gegeben. Man 
kennt aber auch das Verhaͤltniß von Sr ; 1p; folglich iſt in 
dem rechtwinklichten Dreyeck yar das Verhaͤltniß von ar: p, 
und dadurch der Neigungswinkel por gegeben. 
Um zu unterſuchen, ob auch die übrigen Punkte der 
Planetenbahn in der gefundenen Ebene PSN liegen, ſey p 
ein dritter Ort des Planeten, welcher mit dem Mittelpunkt 
der Sonne und einem der zwey erſteren P und p nicht in ei⸗ 
ner geraden Linie liege. Man ziehe p auf die Ebene der 
Ekliptik ſenkrecht, und conſtruire das Dreyeck 70 wie vor⸗ 
hin das Dreyeck par; fo wird der Winkel 5% dem ſchon 
gefundenen Neigungswinkel pgr gleich und das Verhaͤltniß 
von pr zu r ge eben ſeyn. Es iſt aber wegen der bez 
kannten Winkel 787, r der Winkel „89, und daher 
das Verhältniß von gr: Sr" gegeben. Folglich kennt man 
das Verhaͤltniß von pr: Sy, woraus man die heliocentri⸗ 
ſche Breite 7 findet, welche mit der uach g. 173. aus 
den Beobachtungen abgeleiteten uͤbereiuſtimmen muß, wenn 
der Punkt / der Planetenbahn mit den zwey erſteren und 
dem Mittelpunkt der Sonne in einer Ebene liegen ſoll. 
Man wird finden, daß die fo berechnete heliocentriſche Brei— 

ten der uͤbrigen Punkte der Planetenvahn mit den aus den 
Beobachtungen gefundenen ſehr nahe uͤbereinſtimmen, und 
jeder Planet ſich nach dieſem Geſetz um die Sonne bewegt. 
Demnach liegt jede Planetenbahn ſehr nahe in einer durch 
den Mittelpunkt der Sonne gehenden Ebene. 

Die Durchſchnittslinie NN der Ebene der Planeten⸗ 
bahn mit der Ebene der Ekliptik heißt auch hier, wie bey 
dem Mond die Knotenlinie, und der Punkten in welchem 
ſich der Planet von der Suͤdſeite der Ekliptik auf die Nord⸗ 
ſeite erhebt, der aufſteigende, der entgegengefeßte n der 
niederſteigende Knoten. Die heliocentriſche Laͤnge des aufs 
ſteigenden Knotens iſt der Winkel Vn, welchen die aus 
dem Mittelpunkt der Sonne nach dem Punkt der Fruͤhlings⸗ 
nachtgleiche und dem aufſteigenden Kuoten u gezogene gerade 
Linien 87, Sr von Abend gegen Morgen hin einſchließen. 

Durch die Vergleichung weit von einander entfernter 
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Beobachtungen hat man gefunden, daß die Knotenlinien der 

Yanetenbahnen ſehr langſam ſich in der Ekliptik ruͤckwarts 
bewegen, und auch die Neigungen ihrer Bahnen kleinen Ver⸗ 
änderungen unterworfen find, wie man ſchon früher an dem 
Mond bemerkt har (F. 65.), bey welchem dieſe Bewegun⸗ 
gen weit betraͤchtlicher ſind. 


$. 175. Setzt man die heliocentriſche Länge Jg des auf⸗ 
ſteigenden Knoteus Sn, den Neigungswinkel pgr i, die he⸗ 
liscentrifche Länge des Planeten Y/Sr , und feine heliocen⸗ 
triſche Breite pr = 5; fo iſt gSr = VSr-VSg ln, und 
es verhält ſich 

yr: Sr = Tg. 5: Sin. tot. 
Sr : vg — Sin. tot.: Sin. (I-) 

folglich 1. Er j 
folglich I = j = Tg. 5 Sin. (= ; 

Eben ſo findet ſich für eine andere Breite B und die ihr zu⸗ 
14 Laͤnge 2 } 
2.) "ang.2:Sin.tot, = Tg, B: Sin. (L -n) mithin verhält fü 

1. . (L 0 in. 22 5 
und Pg. 5 Tg. b: Tg.B + Tg. 5 = Sin. (L- n) - Sin. (I- n): 

j Sin. (Ln) + Sin. (I- un) 

ober g.) Sin. (B=): Sin. (B) Tg. 2(L-Y: Tg. (L. O-) 

Sind B. b, L und 2 gegeben; fo findet man durch dieſe Pros 
portion die Taugente eines Winkels, welchen man um den hal⸗ 
ben Unterſchied der hellocentriſchen Längen vergrößern oder ver» 
mindern muß, um Ln oder In zu erhalten, wodurch die 
Lange n des Knotens gegeben iſt. Mittelſt eben dieſer Winkel 
und der Proportion n. 2. oder r. findet man ſodenn die Neigung 
1 der Planetenbahn gegen die Ekliptik. 8 

Sind B und b einander gleich, und von einerley Zeichen; fo 
wird Tg. (ICL I) -n) unendlich, und ZCL-L)-n 9 
> Zu der Beſtimmung der Lage des Knotens iſt es vortheil⸗ 
haft, die Breiten klein, auf einerley Seite der Ekliptik und ein⸗ 
ander nahe gleich zu nehmen. Die Neigung der Bahn hingegen 
wird deſto genauer gefunden, je größer die Breite if. Man 
wird daher drey heliocentriſche Laͤngen und Breiten noͤthig ha⸗ 
ben, um die Lage der Bahn mit Genauigkeit zu beſtimmen. 

Nachdem die Fänge des Knotens und die Neigung der Bahn 
gefunden worden find, kann man nach en. x. die einer gegebenen 
heliocentriſchen Laͤnge entſprechende Breite finden, und durch ihr 
re Vergleichung mit der nach F. 173. aus den Beobachtungen 
abgeleiteten unterſuchen, ob auch die übrigen Punkte der Bahn 
in der gefundenen Ebene liegen. 


[4 
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§. 176. Wenn ein Planet in einem feiner Knoten ſich 
befindet; fo iſt fo wohl feine heliocentriſche als geocentriſche 
Breite o. Iſt er zu gleicher Zeit in Oppoſition oder Con⸗ 
junktion mit der Sonne; ſo iſt die Lage der Knotenlinie un⸗ 
mittelbar durch die Beobachtung der Laͤnge des Planeten ges 
geben. Da aber dieſe zwey Umſtaͤnde nicht leicht zuſammen⸗ 
treffen; ſo kann man wenigſtens eine Oppoſition beobach⸗ 
ten, bey welcher die Breite des Planeten ſehr klein iſt, und 
aus der täglichen Veraͤnderung derſelben den Augenblick fus 
chen, da die Breite = o war. Nun kennt mau die Länge _ 
des Planeten in feiner Oppoſition, welche feiner heliocentri⸗ 
{hen Länge gleich iſt, und aus feiner Umlaufszeit feine helio⸗ 
centriſche mittlere Bewegung. Da nun die Zeit zwiſchen 
den: Durchgang durch den Kyoten und dem Augenblick der 
Oppoſition gegeben iſt; fo wird man den in dieſer Zwiſchen⸗ 
zeit von dem Planeten um die Sonne beſchriebenen Winkel, 
und daher die Laͤnge des Knotens haben, wenn die mittlere 
Bewegung des Planeten ſeiner wahren um die Zeit der Op⸗ 
poſition gleich waͤre. Dieſe Laͤnge des Knoten wird aber 
niemals viel von der wahren abweichen koͤnnen, wenn der 
Durchgang durch den Knoten nahe zu der Zeit der Oppoſi⸗ 
tion fällt, und wenn man einmal die wahre Bewegung des 
Planeten beynahe gefunden hat; ſo wird man die Ungleich⸗ 
foͤrmigkeit ſeiner Bewegung koͤnnen in Rechnung nehmen. 

Dieſe Methode kann auch bey den unteren Planeten, 
wenn fie vor der Sonne voruͤbergehen, vortheilhaft auge— 
wendet werden, weil man alsdenn ihre Conjunktion beob⸗ 
achten kann, welche nahe bey den Knoten eintritt. 

Um hernach die Neigung der Bahn zu finden, warte 
man die Zeit ab, da die ſcheinbare Ränge der Sonne der ges 
fundenen heliocentriſchen Laͤnge des auf⸗ oder niederſteigen⸗ 
den Knotens gleich iſt; fo befindet ſich die Erde 7 (Fig. 57.) 
in der Knotenlinie IV. Man beobachte die Breite PTR 
des Planeten, und den Unterſchied STR der Laͤnge des Pla⸗ 
neten und der Sonne. Aus dem Ort des Planeten P ſey 
ein Perpendickel PR auf die Ebene der Ekliptik gefällt, RQ 
auf die Knotenlinie 7M ſenkrecht, und die PQ gezogen, wel⸗ 
che ebenfalls auf V ſenkrecht ſeyn wird. Daher iſt der 
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Winkel PAR die Neigung der Bahn. In den rechtwink⸗ 
lichten Dreyeck Ps iſt durch die geocentriſche Breite das 
Verhaͤltniß von PR : RT, und in dem rechtwinklichten 
Dreyeck 7 1 durch den beobachteten Winkel STR deſſen 
Nebenwinkel & 2 ebenfalls bekannt iſt, das Verhaͤltniß 
von RT: RQ gegeben. Folglich kennt man in dem recht⸗ 
winklichten Dreyeck PRQ das Verhaͤltniß von PR: RQ, 
und daher kaun der Neigungswinkel PQR gefunden werden. 
Iſt der Winkel STR ein rechter; fo iſt die beobachtete Brei⸗ 
te der Neigung der Bahn gleich. Kepler bediente ſich dies 
ſer indirekten Methode. 
Es verhält fi) QR : RI = Sin. STR : Sin. tot. 
RT: PR= Sin. tot.: Tg. PTR 
folglich AR : PR 
Sin. tot.: Tg. PAR 


j — Sin. STR : Tg. PTR 


$. 177. Unter der Vorausſetzun, der Conſtruktion 
des 17 4ſten F. iſt in dem bey „rechtwinklichten Dreyeck „Ir 
durch die heliocentriſche Breite das Verhaͤltniß von Sp zu Sr 
gegeben. In dem bey ) rechtwinklichten Dreyeck Irq ift der 
Winkel gSr = dem Unterſchied der heliocentriſchen Länge 
des Planeten und der Laͤnge des Knoten gegeben; folglich 
kennt man auch das Verhaͤltuniß von Sr zu sg, Demnach ift 
in dem bey 9 rechtwinklichten Dreyeck Spg das Verhaͤltniß 
der Hypotenuſe Sp zu der Seite Sy, und daher der Winkel 
25q gegeben. Eben fo findet man, wenn Y ein anderer 
Ort des Planeten in feiner Bahn iſt, den Winkel 183. 
Nun koͤnnen aber die Abſtaͤnde Sp, SP des Planeten von 
der Sonne, und die heliocentriſchen Laͤngen und Breiten 
nach F. 173. und die Lage der Knotenlinie nach $.$. 174. 
175. 176. gefunden werden. Folglich ſind die Radii Vec⸗ 
tores Sp, S u. ſ. w. der Größe und Lage nach gegeben. 
Da die Radien ungleich gefunden werden; ſo kann die Bahn 
des Planeten kein mit dem Mittelpunkt der Sonne concen⸗ 
triſcher Kreis ſeyn. Man wird ferner finden, daß die um 
die Sonne beſchriebenen Winkel nicht der zu ihrer Beſchrei⸗ 
bung gebrauchten Zeit proportional ſind; mithin muß, wenn 
man die Bahn des Planeten als kreisfoͤrmig annimmt, die 
Sonne auſſerhalb des Mittelpunkts derſelben geſetzt werden. 
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Unter dieſer Vorausſetzung wird man die Bahn des Planes 
ten haben, wenn man durch drey nach dem vorhin gezeigten 
Verfahren beftimmte Punkte der Bahn einen Kreis beſchreibt. 
Der durch den Mittelpunkt der Sonne gezogene Durchmeſſer 
wird die Apſidenlinie, der Halbmeſſer des Kreiſes die mitts 
lere Entfernung des Planeten von der Sonne, und der Ab— 
ſtand feines Mittelpunkts von der Sonne die Excentricitaͤt 
der Bahn ſeyn. 

Hat man die Lage der Apfidenlinie gefunden; fo ſuche 
man unter den gefundenen heliocentriſchen Laͤngen des Pla— 
neten in ſeiner Bahn diejenige aus, welche in der Naͤhe der 
Apſidenlinie liegen. Weil nun in kleinen Zwiſchenzeiten die 
um die Sonne beſchriebenen Winkel ſehr nahe der Zeit pro⸗ 
portional find; fo wird man aus der Veraͤnderung der Laͤn⸗ 
ge in einer gegebenen Zeit und aus dem Abſtand des Plane⸗ 
ten von dem Punkt des Apheliums oder Periheliums die 
Zeit ſeines Durchgangs durch einen dieſer Punkte, und mit⸗ 
telſt feiner bekannten Umlaufszeit für jeden gegebenen Zeitz 
punkt die mittlere Anomalie finden koͤnnen (§ 100.). Die 
gefundenen heliocentriſchen Längen des Planeten und die La⸗ 
ge der Apſidenlinie beſtimmen die wahre Anomalie; folglich 
wird man die dieſen Punkten der Bahn entſprechende Glei⸗ 
chung des Mittelpunkts haben. Berechnet man dieſe zuerſt 
nach H. 168. in der Hypotheſe einer gleichfdrmigen excentri⸗ 
ſchen Kreisbewegung aus der gefundenen Excentricitaͤt; ſo 
wird die berechnete Gleichung des Mittelpunkts nur unge⸗ 
faͤhr die Haͤlfte der beobachteten ſeyn. Die Ungleichheit der 
Bewegung des Planeten in ſeiner Bahn muß alſo, wie bey 
der Bewegung der Erde um die Sonne gezeigt worden iſt 
(F. 169.), eine optiſche und eine phyſiſche Urſache zugleich 
haben, und man wird den Punkt der Bahn, aus welchem 
die Winkelbewegung gleichfoͤrmig erſcheint, auf dem an das 
Aphelium gezogene Halbmeſſer nahe in einem eben ſo großen 
Abſtand von des Kreiſes Mittelpunkt nehmen muͤßen, als 
die gefundene Excentricitaͤt beträgt. Man wird alſo wies 
derum die im 17often $. betrachtete Hypotheſe einer ungleich⸗ 
foͤrmigen und zugleich excentriſchen Kreisbewegung haben, 
welche ſchon Ptolemaͤus bey den Planeten, deren Bahnen, 
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die der Venus ausgenommen, eine groͤßere Excentricitaͤt als 
die Erdbahn haben, zu machen genoͤthigt war, um die bes 
rechneten Derter der Planeten mit den Beobachtungen in 
eine genauere Uebereinſtimmung zu brin en. Nur die ſchein⸗ 
bare Bahn der Sonne um die Erde ſtellte er in der Hypo⸗ 
theſe einer gleichfoͤrmigen excentriſchen Kreis bewegung uach 
$. 109 dar, weil die Beobachtungen damals noch nicht ge⸗ 
nau genug waren, um die Abweichungen der Hypotheſe von 
den Beobachtungen, welche wegen der kleinen Excentricität 
unbetraͤchtlich ſind, zu entdecken. Kepler zeigte zuerſt, daß 
die Erdbahn hierinn keine Ausnahme mache, und die Hy⸗ 
potheſe des 15 oſten F. auch hier muͤße angewendet wer⸗ 
den, um die Berechnungen mit den Beobachtungen in eine 
beſſere Uebereinſtimmung zu bringen. 


§. 178. Noch ſtimmten in keiner der H. 168. und 170. 
betrachteten Hypotheſen uͤber die Bewegung der Planeten die 
Berechnungen mit den Beobachtungen überein. Tycho und 
Copernikus glaubten dadurch eine großere Genauigkeit zu er⸗ 
reichen, daß ſie die Abſtaͤnde des Mittelpunkts der kreisfoͤrmi⸗ 
gen Bahn von der Sonne und von dem Punkt, in welchem die 
Bewegung gleichfoͤrmig erſcheint, ungleich nahmen. Bep⸗ 
ler unterſuchte alle dieſe Hypotheſen mittelſt der von Tychs 
angeſtellten Beobachtungen des Mars mit einer groͤßeren 
Genauigkeit, als es vor ihm geſchehen war, und machte ſei⸗ 
ne Entdeckungen in einem beſonderen Werk bekaunt *), 
wodurch der Grund zu der neueren Aſtronomie gelegt wur— 
de. Es war ein gluͤklicher Zufall, daß er von Tycho eine 
große Anzahl Beobachtungen gerade des Planeten Mars er⸗ 
hielt, welcher zu der Beſtimmung der Erdbahn nach der H. 
170. gezeigten Methode am tauglichſten iſt, und deſſen Bahn 
nach der Bahn des Merkurs die groͤſte Excentricitaͤt hat, 
bey welcher die Abweichungen von der Kreis hypotheſe merk: 
lich werden mußten. Er fand, daß durch die ungleiche Thei⸗ 

*) Astronomia nova c % νοονν,τν, seu physica coelestis, tradita 
commentariis de motibus stelle Martis, ex observationibus Tucho- 
nis Brahe: jussu et sumptibus Rdn II. Romanorum imperato- 


ris &c. plurium annorum pertinaci studio elaborata Prage, a F. C. 
M. Mathematico Joanne Keplero. 1609. 


270 


lung der Excentricitaͤt zwar die Fehler der in den Oppoſi⸗ 
tionen beobachteten Laͤngen vermindert, die Fehler der Brei⸗ 
ten aber vergroͤßert wurden, und verſuchte daher die Be— 
rechnung nach der Hypotheſe der gleichen Theilung der Ex⸗ 
centricitaͤt ($. 170). Die 90° von der Apfſidenlinie fallens 
de Oppoſitionen zeigten einen Unterſchied von nicht mehr als 
2 Minuten zwiſchen der Rechnung und der Beobachtung, 
aber 45° von der Apſidenlinie ſtieg der Unterſchied auf 8 
Minuten, welcher nicht auf die Fehler der Beobachtungen 
geſchoben werden konnte, und eben dieſes war der Grund, 
warum Kepler feine Unterſuchungen weiter fortſetzte ). Er 
beſtimmte durch die auſſerhalb der Oppoſitionen angeſtellte 
Beobachtungen des Mars die verſchiedenen Entfernungen 
des Planeten von der Sonne, wobey diejenigen Fehler merk: 
lich werden mußten, welche in den Oppoſitionen, wo der 
Radius Vector nahe mit der von der Erde nach dem Pla⸗ 
neten gezogenen geraden Linie zuſammenfaͤllt, verſchwanden. 
Dieſe fanden ſich auf beyden Seiten der Apſidenlinie kleiner, 
als nach der Berechnung in der Kreishypotheſe, wie man 
aus folgender Tafel ſieht **): 
wahre Anomalie, berechnete Diſtanz nach den Beobacht. 


a.) 191 10 28 166605 106255 
b.) 218 15 45 163883 163100 
c.) 77 8 10 148539 147750 


Kepler ſchloß hieraus, daß die Bahn des Planeten 
kein Kreis, ſondern eine Art von Gvallinie ſey *, wel⸗ 


che er nach feinen eigenen Ideen uber die phyſiſche Urſachen 
dieſer Abweichung des Planeten von einem Kreis zu con⸗ 


*) In dem angezeigten Werk, pag. 114. Sola igitur hæc octo minuta 
viam præiverunt ad totam Astronomiam reformandam. 

) Im angeführten Werk pag. 213. Kepler fagt auf eben dieſer Seite: 
Vobiscum mihi sermo est, periti rerum Astronomicarum, qui So- 
phistica effugia cæteris disciplinis creberrima, in Astronomia nulll 
patere scitis. Vos apello. Videtis in (a) defectum a circulo par- 
vum; in (b. c), ex utroque quidem atere, magnum admodum, 
quantum per observandi incertitudinem (ob quam 200 fortassis aut 
summum 300 particulas in dubio pono) excusäre non possumus. 

r) pag. 213. Itaque plane hoc est: Orbita Planetæ non est eircu- 
lus, sed ingrediens ad latera utraque paulatim, iterumque ad eir- 
culi amplitudinem in perigæo exiens. cujusmodi figuram itineris 
alem appellitant. 
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ſtruiren und zu berechnen ſuchte. Nun kamen aber die Ab: 
ſtaͤnde des Planeten von der Sonne auf beyden Seiten der 
Apſideulinie kleiner heraus, als fie David Sabricius, wel⸗ 
Hein Kepler dieſe neue Hypotheſe mitgetheilt hatte, durch 
Beobachtungen fand, und ſie mußte daher verworfen wer⸗ 
den *). Nach vielen vergeblichen Verſuchen verfiel endlich 
Kepler auf die Ellipſe, deren Mittelpunkt nun an die Stelle 
des Mittelpunkts der vorher angenommenen kreisfoͤrmigen 
Bahn kam, und deren einen Brennpunkt er in den Mittel 
punkt der Sonne, den anderen Brennpunkt aber in denjeni⸗ 
gen Punkt ſetzte, um welchen er die Bewegung gleichfoͤrmig 
angenommen hatte, jo daß ihre große Axe die Apſidenlinie 
wurde. Die Beoachtungen ſtimmten jetzt genau mit den 
Berechnungen uͤberein, und die wahre Bahn des Mars mußte 
eine Ellipſe ſeyn, in deren einem Brennpunkt die Sonne ift. 
Kepler wandte nun dieſe bey dem Mars durch eine 
Menge von Beobachtungen beſtaͤtigte Theorie auch auf die 
übrigen Planeten an, und fand fie auch hier mit den Beob⸗ 
achtungen uͤbereinſtimmend, woraus ſich das erſte kepleri⸗ 
ſche Geſetz ergiebt: Die Bahnen der Planeten find El⸗ 
lipſen, in deren einem Brennpunkt die Sonne iſt. 


§. 179. Nun fragt es ſich aber, nach welchem Geſetz 


*) pag. 246. Dum in hunc modum de Martis motibus triumpho, eique 
ut plane devicto, Tabularum carceres, et æquationum eccentri 
compedes necto, diversis nuciatur locis, futilem victoriam, et 
bellum tota mole recrudescere. Nam domi quidem hostis, ut cap- 
tivus, contemptus, rupit omnia æquationum vincula, carceresque 
tabularum effregit, Nulla enim methodus ex præscripto opinio- 
nis cap. XLV. (De causis naturalibus deflexionis planetæ a circu- 
lo) administrata Geometrice, vicariam hypothesin (die ungleiche 
Theilung der Ercentricität) capitis XVI. (quæ veras habet æquatio- 
nes ex falsa causa manantes) propinquitate numerorum potuit 
zmularl. Forts vero speculatores per totum eccentri circuitum 
dispositi, distantiæ inquam genuinæ, profligarunt meas causarum 
Physicarum ex cap. XLV accersitas copias, earumque jugum ex- 
cusserunt, resumpta libertate. Jamque parum abfuit, quin hostis 
fugitivus sese cum rebellibus suis conjungeret, meque in despera- 
tionem adigeret: nisi raptim nova rationum Physicarum subsidia, 
fusis et palantibus veteribus, submisissem; et qua sese captivus 
proripuisset, omni diligentia edoctus, vestigiis ipsis nulla mora 
interposita inhæssissem. Ferner pag. 266. Itaque causæ physic 
cap. XLV. in fumos abeunt. x 
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wird die elliptifche Bahn beſchrieben? Es ſey AP Fig. 59. 
die große Axe der Ellipſe, C ihr Mittelpunkt, S und V ih⸗ 
re Brennpunkte, und die Sonne ſey in dem Brennpunkt S. 
Nach Kepler erſcheint die Winkelbewegung in dem anderen 
Brennpunkt „ ſehr nahe gleichfoͤrmig, wenn der Planet nicht 
weit von der Apfidenlinie 4 abſteht. Man ziehe durch F 
die gerade Linie „n, welche mit der großen Axe einen ſehr 
kleinen Winkel mache; fo werden AFn, PFm in gleichen 
Zeiten um den Punkt A mit der mittleren Winkelgeſchwin⸗ 
digkeit beſchrieben, und der Planet wird in eben dieſer Zeit 
den elliptiſchen Bogen m in der Sonnennaͤhe, und den 
Bogen 1 in der Sonnenferne durchlaufen. Man ziehe 
Sm, Su; fo verhält ſich nahe 

der Wink. 49% : W. AFn = AF: AS 


. 

> a W. PSm = PS : FP 
folglich W. dSn: W. PS — PS” : EP? 
= PS” . 45° 


Mithin find die in gleichen Zeiten im Perihelio und 
Aphelio beſchriebenen Winkel deſto genauer umgekehrt den 
Quadraten der Abſtaͤnde des Planeten von der Sonne pro⸗ 
portional, je kleiner die beſchriebenen Winkel find, oder es 
verhalten ſich die Winkelgeſchwindigkeiten in dieſen Punkten 
der Bahn umgekehrt, wie die Radii Vectores des Planeten. 

Vermoͤge der Beobachtungen iſt aber dieſer Satz auch 
in anderen Punkten der Planetenbahnen richtig. Wenn 
nemlich M ein beliebiger auſſerhalb der Apſidenlinie / Lies 
gender Punkt der Bahn iſt; ſo ſind die in gleichen Zeiten 
um die Sonne beſchriebene kleine Winkel Em, MSN deſto 
genauer den Quadraten der Abſtaͤnde des Planeten von der 
Sonne umgekehrt proportional, je kleiner ſie genommen 
werden. Man beſchreibe aus S als Mittelpunkt mit den 
Halbmeſſern SP, SM, welche beziehungsweiſe kleiner als Sm, 
SN find, die Kreisbogen Nn, Mr und es verhalte ſich 

der W. Um: W. MSM = Quadr. v. MS: Quadr. v. PS; 
fo ift auch PS N Lm: MS „ = MS: PS, 
d. i. Bogen M: Bogen Ur 

Folglich iſt das Rechteck aus 48 und N dem Rechteck 

aus 
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aus MS und Mr, oder der doppelte Kreis ausſchnitt Ey dem 
doppelten Kreisausſchnitt Mer gleich. Die in gleichen Dei !ten 
beſchriebenen Kreisausſchnitte find daher deſto genauer ein m⸗ 
der gleich, je kleiner ihre Winkel, oder je kleiner in Verglı eis 
chung mit der Umlaufszeit des Planeten die Zeiten ſind, in 
welchen fie beſchrieben werden. Mit der Verminderung d er 
Winkel naͤhern ſich aber die Kreisausſchnitte den ihnen entſpr wa 
chenden elliptiſchen Ausſchnitten Pm, M der Ellipſe, un 
es wird ſich die Summe aller in gleichen Zeiten beſchriebenen 
elliptiſchen Ausſchnitte der ganzen Ellipſe, oder ihr Flaͤchenin⸗ 
halt, zu der Summe der in den Ausſchnitt i fallenden, oder 
zu dem Aus ſchnitt 58M, verhalten, wie ſich die Summe der 
zur Beſchreibung der erſtern erforderlichen Zeiten, oder die 
Umlaufszeit des Planeten, zu der Summe der Zeiten, wel⸗ 
che auf die Beſchreibung der letzteren verwendet wurden, 
oder zu der Zeit verhaͤlt, welche der Planet gebrauchte, um 
den Ausſchnitt Z5M zu beſchreiben. Kepler entdeckte dies 
ſes Geſetz, daß nemlich die elliptiſchen Sectoren, welche 
die Kadii Vectores der Planeten um die Sonne beſchreiben, 
den Zeiten proportional find, in welchen fie beſchrieben 
werden, zugleich mit dem erſten, und man nennt es gewoͤhn⸗ 
lich das zweyte kepleriſche Geſetz, welches ſich durch ſeine ge⸗ 
naue Uebereinſtimmung mit den Beobachtungen beſtaͤtigt hat. 


$. 180. Nachdem Kepler die wahre Geſtalt der Pla⸗ 
netenbahnen, und das Geſetz, nach welchem ſie beſchrieben 
werden, gefunden hatte; ſo fieng er an, auch die verſchie⸗ 
denen Bahnen der Planeten mit einander zu vergleichen. 
Ptolemaͤus hatte die Planetenbahnen deſto großer angenom⸗ 
men, je groͤßer die Umlaufszeiten waren, ihre Verhaͤltniße 
zu einander aber unbeſtimmt gelaſſen. Dieſe Vorausſetzung 
fand ſich beſtaͤrigt, aber man konnte leicht bemerken, daß 
die Umlaufszeiten in einem größeren Verhaͤliniß wachſen, 
als die Entfernungen von der Sonne. Jupiter z B. ſteht 
5,2 mal weiter von der Sonne ab, als die Erde, und ges 
braucht zu feinem Umlauf um die Sonne 11 $ mal fo viel 
Zeit (5. 102.). Am 8. März 1618 kam Kepler auf den 
Einfall, ſtatt der Verhaͤltulße der Entfernungen ſelbſt die 

S 
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Ve rhaͤltniße ihrer Quadrate, Wuͤrfel u. ſ. w. mit den Ber: 
haͤltuißen gewißer Potenzen der Umlaufszeiten zu verglei⸗ 
ch en, und unter dieſen verglich er auch die Quadrate der Um⸗ 
leaufszeiten mit den Wuͤrfeln der mittleren Entfernungen, 
ober ein Rechnungsfehler machte, daß er die Gleichheit der 
2„Zerhaͤltniße der Quadrate der Umlaufszeiten und der Würs 
fel der mittleren Entfernungen dießmal nicht bemerken konn⸗ 
te. Am 15. May deſſelben Jahrs kam er wieder darauf, 
und fand eine ſo genaue Uebereinſtimmung der letzteren Ver⸗ 
haͤltniße, daß er anfangs glaubte, das Geſuchte ſchon vor⸗ 
ausgeſetzt haben *). Nach dieſem dritten kepleriſchen Ge⸗ 
ſetz verhalten ſich die Quadrate der ſideriſchen Umlaufs⸗ 
zeiten der Planeten wie die Würfel ihrer mittleren Ent 
fernungen von der Sonne, oder wie die wuͤrfel der hal⸗ 
ben großen Axen ihrer elliptiſchen Bahnen. 

Es verhaͤlt ſich z. B. die mittlere Entfernung der Er⸗ 
de von der Sonne zu der mittleren Entfernung des Jupi⸗ 
ters von der Sonne nahe = 1; 5/2, und das Verhaͤltniß 
der Wuͤrfel dieſer Zahlen iſt wie 1: 140,61. Ihre Um⸗ 
laufszeiten verhalten ſich nahe wie 1: 11,86, und die Qua⸗ 
drate derſelben wie 1: 140,66. Alſo verhalten ſich hier 
wirklich die Quadrate der Umlaufszeiten ſehr nahe wie die 
Wuͤrfel der mittleren Entfernungen. Die Abweichungen 
werden noch geringer, wenn man die genaueren Angaben der 
Umlaufszeiten und Entfernungen ſtatt obiger genaͤherten 
Zahlen gebraucht, und zugleich auf eine kleine Modification 
dieſes Geſetzes Ruͤckſicht nimmt, welche von dem Verhaͤlt⸗ 
niß der Maſſe der Planeten zu der Maſſe der Sonne ab⸗ 
haͤngt, wie in dem dritten Buch wird gezeigt werden. 


) Inventis veris Orbium intervallis, per observationes Brahel, pluri- 
mi temporis labore continuo; tandem, tandem genuina proportio 
Temporum periodicorum ad proportionem Orbium 

— sera quidem respexit inertem, 

Respexit tamen et longo post tempore venit; i 
eaque si temporis articulos petis, g. Mart. 1618 animo concepta, 
sed inkoeliciter ad calculos vocata, eöque pro falsä rejecta, deni- 
que ı5 Maji reyersa, novo capto impetu, expugnavit Mentis mec 
tenebras; tanta comprobatione et laboris mel septendecennalis in 
obseryationibas Braheanis, et meditationis hujus, in unum conspl- 
rantium, ut somniare me et præsumere quæsitum inter principia 
primo crederem (Harmonices Mundi libr. V. Lincii Austriæ. 1619. 


Pag. 139.) 


275 


6. 181. Unter der Voraus ſſetzung des erſten kepleri⸗ 
ſchen Geſetzes (F. 178.) kann die elliptiſche Bahn eines Pla⸗ 
neten auf folgende Art gefunden werden. Man beſtimme 
die Lage der Ebene der Bahn nach H. 174. 175. 176. und 
in derſelben drey Radios Vectores S, SW, S (Fig. bo.) 
der Größe und der Lage nach, wie im 173. und 177 F. ges 
zeigt worden iſt. Es ſey EMM A die geſuchte Ellipſe, 4 
ihre große Axe, C ihr Mittelpunkt, §, “ihre Brennpunk⸗ 
te, in deren einem § die Sonne ſich befinde. Die große 
Axe ſey über den Brennpunkt S hinaus fo nach G verläns 
gert, daß (S: O = CP; CG ſich verhalte, und durch & 
die HL auf GA ſenkrecht gezogen (welche die Directriy der 
Ellipſe heißt). Zieht man durch irgend einen Punkt 1 der 
Ellipſe eine Parallele N mit 40; fo verhält ſich der Ab⸗ 
ſtand 2 dieſes Punkts von der Directrix zu feinem Abs 
ſtand SM von dem der Directrix zunaͤchſt gelegenen Brenn⸗ 
punkt § wie CS: O (Kegelſchn. II, 6.), und eben fo 
NO: M = CS: CH Folglich MN: S = : S M, 
und verwechſelt MG: MH = NH: Sm. Sind nun SM 
und SM einander gleich; fo werden auch No und 1 eins 
ander gleich, und die Chorde N wird mit der Directrix ZH 
parallel, oder auf der großen Axe ſenkrecht, mithin dieſe 
der Lage nach gegeben ſeyn. Sind aber S, S ungleich; 
fo wird die verlängerte Chorde MM! der Directrix in einem 
Punkt K begegnen, und es wird ſich verhalten SM: SM 
=MQ:MQ= MK:MK, Alſo iſt das Verhaͤltniß von 
MK zu MK, und, weil die Punkte M, N gegeben find, 
der Punkt & der Directrix gegeben. Eben ſo iſt, wenn 
man die Chorde MM" bis an die Directrix nach K verlaͤn⸗ 
gert, das Verhaͤltniß von NK : M dem gegebenen Ver: 
haͤltniß von SM’: SM gleich, und daher auch der Punkt 
K der Directrix gegeben. Demnach iſt die Directrix feltft, 
und daher auch die große Axe der Ellipſe der Lage nach ge⸗ 
geben. Da nun die Lage der Directrix gegeben iſt; ſo iſt 
auch die N, mithin das Verhaͤltniß von SM MR gege⸗ 
ben. Es verhaͤlt ſich aber fo wohl SE: EG als SA A 
wie SM: MN vermoͤge des oben angeführten Saßes. Folg⸗ 
lich ſind, weil Es gegeben iſt, die ne Pund 4 der 
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großen Axe, mithin auch ihr Mittelpunkt C, und der an: 
dere Brennpunkt F gegeben, und die Ellipſe kann beſchrie⸗ 
ben werden. 

Hieraus ergiebt ſich folgende Conſtruktion. Wenn 
zwey Radii Vectores einander gleich find; fo beſtimmt die 
durch den Brennpunkt gezogene gerade Linie, welche ihren 
Zwiſchenwinkel halbirt, die Lage der großen Axe. Sind 
alle drey ungleich; fo ſchneide man von den größeren SNA, 
S die Sm, Sm dem kleinſten SM gleich ab, ziehe Nm, 
Mm, und mit dieſen durch den Brennpunkt S die Paralle⸗ 
len SA, SM, welche den Chorden UM, MM" beziehungsweiſe 
in K, K begegnen werden. Durch K und K ziehe man eine 
gerade Linie LN von unbeſtimmter Laͤnge, und durch den 
Brennpunkt & eine gerade Linie GN auf LH ſenkrecht. 
Durch einen der gegebenen Punkte der Ellipſe ziehe man 
die UQ mit GN parallel, verlängere die SM beyderſeits fo, 
daß Mg = Mh= MQ, ziehe ferner Gg, Gh, und mit dies 
fen durch M die Parallelen MP, MA, welche die GN in P 
und A ſchneiden werden. Man halbire AP in C, nehme 
C = C, und beſchreibe mit der großen Axe AP um die 
Brennpunkte S und F eine Ellipſe, welche durch die geges 
bene Punkte N, NM, IN gehen wird. Denn es verhält ſich 

G: A = Mh : MS * 


A: MS 
S 
und ee - ee ee} £ es 
GC: cP = CP: CS; 


folglich iſt LE die Directrix dieſer Ellipſe. 
Ferner folgt aus obiger Proportion 
GA-GP : A- FPS p: 
20 : 20 N =: 
= Mg : MS 
= M: MS, 
und daher geht die Ellipfe durch N. Eudlich ift 
Su,: % : MR a 
— Mal: He 
SM“: Mi, = SM : M 
= CS: CP. 
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Daher geht die Ellipſe auch durch den Punkt M', und 
eben fo wird der Beweiß fuͤr den Punkt N geführt. 


Demnach kann, wenn drey heliocentriſche Laͤngen und 
Breiten eines Planeten ſammt ſeinen Abſtaͤnden von der 
Sonne gegeben ſind, ſeine elliptiſche Bahn beynahe eben ſo⸗ 
leicht gefunden werden, als der excentriſche Kreis. 


F. 182. Dieſe Conſtruktion kann nun auf folgende Art bes 

rechnet werden. Es ſeyen die drey Radii Vectores SM = r, 
SM' zr',SM" = r", und die Winkel ASM. = w, NSM“ 
= 1%, der geſuchte Winkel PSM Ev; fo ift in dem gleich⸗ 
ſchenklichten Dreyeck MSm die Seite Mm = arSin.z , und 
eben ſo Mm‘ = ar- Sin. 2, für den Halbmeſſer = 1. Da nun 

Mm: Mm = SM. : SR \ 

rr: ar Sin.Jw=r' 1 R; 
2rr' Sin. Z w 


fo iſt X = πι 
„Sin. Z. 
Eben ſo SX. eee 7295 2 r 
Wegen der Parallelen Mm und SK, Mm“ und SR“, iſt 


der Winkel KSK! = Mm; (- S w) - (O- 10%) = er 
gegeben, Folglich kennt man in dem Dreyeck KSK“ das Ver⸗ 
haͤltniß der Seiten SK, SK“, und ihren Zwiſchenwinkel. Man 
ſuche einen Huͤlfswinkel e durch die Formel 
1 (r-) Sin. Z u! N 
1.) Tang.x = ee We fo iſt, wenn die halbe Dif⸗ 
ferenz der zwey uͤbrigen Winkel dieſes Dreyecks = geſetzt wird, 
2.) Tg. S Cotg. ar Te C S 


20 — 25 > 
z + 75 


und @KS = 900 


odet 3.) GSK = — gi 8 a 

Hieraus findet ſich GSM KSM GSR S SAm- GSR 
= 00 1 GSK, mithin 2 j . 

4.) „ 90 - . 
Man ziehe MR auf AG ſenkrecht; fo it SR = SM Cos. S PA 
Dr Cos. v. Ferner iſt GS = SK Cos. GSK; 


el 
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folglich a GR A Cos. GSN = Cos. M = Mh 
Sg M Cos. Fler v Le u ; 


IN Cos. GSK + er Sin. 1 27 
Sh lk Cos. bee 5 
n S Cos, K 27 Cg. 3 v 2 * 97 5 a N 0 
Aber e : 4 = : I 5 
K: 6 =: Be Dis Sa air 
folglich ift, wenn maß, n 
55 > 7 7 1 1 


77 „Sin. ce 


11 


„ 


ö SP= — —— 
1 Sf „ 


25 


n 


70 S4 


1- 9 Cos. 2 9 
Alsdenn iſt die große Me Spa S, ar Erponent des 
Verhaͤltnißes der Excentrlcitaͤt zu der halben großen Axe, oder 


L 77 und der halbe Parameter =( 5 SA. 
In dem Dreyeck KSK“ ift Cote. GRS) BES Oo oser Kok 


Tg. GSR. 
cotg. KSK'; 3 folglich kann man PSM oder v SR bo finden. 
Man ſuche einen Winkel 25 durch die Formel Bin 
** (u Sin. & sw. 


700 = -r) Sin. 20% 


ſo iſt 


Cotg = don en - cetg 
7 2 = 7 . : 8 
2 RS tr 
Sodenn hat man — d. Sia ge Lund das uͤbrige wie vorhin. 
Es ſeyen z. B. folgende Abftände des Mars von der Done 

ne, und die Zwiſchenwinkel gegeben: 5 


r = 1,399200 2 
7. — 1623448 1060 359° 40" 
. 1483355 1 = 249. 59 50 
v'sr = 0,2242485 Fu = 53 29 30 
vr 008415535 ER 30 55 
Lger! = 1712442 217 30 50 
128 29 45 
1010 
1g. C Y = 913507286; — = 35 452, 
. 7 2 


5 ww ya 
Lg. Sin. 2 6 = 9,9133719 . = 89 14 52,5 


— 
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9,4353457 
; Lg. “ = 0,2104384 
Lg. (r“ r) = 8,9250799 
Lg. Sin. 4 % — 9,9051637 


9. 0406814 
Lg. Tg. x = „3946643; 68-2257 
45 | 
: 9,5288872 = Lg. Tg. 23 2 57 
Lg. Cotg. — — 0,1427185 90 8 
Lg. Tg. / —= 9,7716057; N 1 = 30 35 2 2,9 
Lg. r! = 0,2104384 20.185529 
Lg. Sin, Z % = 9,9051651 u 31 20 10,4 
99982319 = Lg. Cor. 5 959,9 
0,1138334 
Lg. (r!-r) = 9,3507286 
Lg. 2 = 9,2368932 2 = 15 40 5,3 
2 Lg. Sin. 3 v — 3,8629353 
2 Lg. Cos. 2 = 9,967 1102 : 
8,0998305; 0,0125843 
9/4; 0, 1500578 


0,0054311 Lg. 1,0125843 
3 979243011 g. o, 8400422 

Lg. „S 0,1458798 
Lg. SP = 0,1404487;5 SP = 1,3818171 
Lg. SA = 0,3215787; SA = 1,665631 
AP = 3,047442 
N CA = 1, 523721 

se e 0,095134+. 1 ? 

Um die hier gegebene Regeln auf alle Falle anwenden zu 
konnen, rechne mau immer die Winkel 0, 10, von dem kleinſten 
Radius Vector 7 an nach der Richtung der Bewegung des Pla 
neten und wähle unter den zwey Winkeln /, 1800, welche 
der gefundenen Tangente derſelben entſprechen, denjenigen, bey 
welchem die zwey Winkel v, 1.10“ zwiſchen v und 360-1 fal- 
len. Eben dieſes iſt bey der anderen Aufldfungsart mittelſt des 
Huͤlfswinkels 2, welcher auch = 180 L 2 feyu kann, zu beobach⸗ 
ten. Kommt 2 kleiner als £ 10 heraus; fo addirt man 360 Gr. 
zu 2, und zieht von der Summe den Winkel 3 to ab. 

Es ſehen z. B. r, 7’, 7. wie vorhin, aber w = 169° 40000; 
20, = 312° 40“ 10%. Hier findet ſich & = 44 27.3170; alſo 
wird &= 45°, und dadurch Ig. / negativ. Die zwey Werthe 
von , find daher 179 147 53] 17 und 359° 14°53°%17. Man 
wird finden, daß in gegenwaͤrtigem Fall der zweyte dieſer Wer⸗ 
the gebraucht werden muß, welcher » = 3289 39° 50% 7 giebt. 
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825 dieſer Werth findet ſich nach der zweyten Aufldfungsart 


Lg. 2“ = , 2104384 

Le. Oz ) = 8,9250799 
Lg. Sin. Z 1 = 9 9982318 
9,133750E 

Lg. ““ = „, 712432 

Lg. (Vr) = 9,3507286 
Lg. Sin. S 0. = 9,6035696 


10 200 
Eg. Sin. pr 


= 9,9769601 ‘ 


9,1025035 2 
0,03 124663 150745 99g 
Cotg. = 2 0,3345683 


Cotg. 2 = 9.7400312 
2 = 53° 29’ 50% 66 
60 


413 29 50,66 
$w= 850 0 
„d 80 04s 
Findet ſich 9 Cos. 1 5 = oder e ſo liegen die drey gege⸗ 
bene Punkte im erſten Fall auf einer Parabel, im zweyten auf 
einer Hyperbel, und der Punkt & ift der Brennpunkt der Para⸗ 
bel, oder einer der Brennpunkte der Hyperbel. N 


F. 183. Mittelſt des zweyten kepleriſchen Geſetzes 
(J. 179.) wird die Gleichung des Mittelpunkts auf folgens 
de Art gefunden. Es fen AP (Fig. 61.) die große, 80 
die kleine Axe der elliptiſchen Bahn, und die Sonne in ei⸗ 
nem der Brennpunkte S. Der Planet befinde ſich in N, 
und es ſey der Radius Vector SM gezogen; fo it PSM 
die wahre Anomalie, und es verhaͤlt ſich die Umlaufszeit 
1 des Planeten zu der Zeit 2, welche er gebrauchte, um 
den elliptiſchen Bogen PM zu durchlaufen, wie fi die Flaͤ⸗ 
che der Ellipſe zu dem Flaͤcheninhalt des Sectors PSM vers 
hält. Aus dem Mittelpunkt C der Ellipſe ſey mit einem 
Halbmeſſer, welcher der halben großen Axe CP der Ellipſe 
gleich ſey, ein Kreis beſchrieben, und aus dem Ort U des 
Planeten ein Perpendickel N auf die große Axe AP ges 
fallt, welches über M hinaus verlängert dem Kreis in m 
begegne. Man ziehe Sm, Cm. und Sr auf Cm ſenkrecht. 
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Dun verhält ſich fo wohl die Fläche der Ellipſe zu der Flaͤ⸗ 
che des um ihre große Axe als Durchmeſſer beſchriebenen 
Kreiſes, als die Flaͤche PUQ zu der correſpondirenden Flaͤ⸗ 
che Em des Kreiſes wie die kleine Axe BD zu der großen 
i (Kegelſchn. II, 37.), und das Dreyeck SQM verhält 
ſich zu dem Dreyeck Sm = MN: m (VI, I.), oder ebene 
falls wie BD : AP (Kegelſchu. II, 7. Zuſ. 2.). Folglich 
verhält ſich der elliptiſche Ausſchnitt EN zu dem correſpon⸗ 
direnden Ausſchnitt om des Kreiſes wie BD: AP oder 
wie der Inhalt der Ellipſe zu der Fläche des um ſie beſchrie⸗ 
benen Kreiſes, und verwechſelt die Fläche der Ellipſe: Sec 
tor PSM, oder T: 2, wie die Kreisflaͤche zu dem Sector 
Pm. Man nehme den Winkel Cn fo, daß 7:7 = 360°: 
Cn; fo wird ſich auch verhalten die Kreisflaͤche zu dem 
Sector FCn wie 1: 1, d. i. wie die Kreisflaͤche zu dem 
Sector m. Mithin muß der Sector Nom dem Sector Pn, 
und, wenn man jeden derſelben von dem Sector PC hinweg⸗ 
nimmt, das Dreyeck CS dem Sector mCn gleich ſeyn. Daher 
muß C Sr = Cm de um, und das Perpendickel Sr dem 
Kreisbogen m gleich ſeyn. Iſt die Excentricitaͤt CS klein; 
fo iſt der Bogen um wenig von dem Perpendickel Sr verſchie⸗ 
den, und daher die Sn nahe mit der C parallel. 

Es ſey nun der wahre Ort N des Planeten gegeben, 
und man ſoll die Zeit finden, welche er gebrauchte, um den 
elliptiſchen Bogen PM zu beſchreiben. Von dem Punkt N 
fälle man zu dem Ende des Perpendickel UQ auf AP, vers 
längere es über Mhinaus bis an den Kreis nach m, ziehe 
den Halbmeſſer Om, und durch S die Su, fo daß der Bogen 
mn dem Perpendickel Sr gleich werde, oder, wenn man die 
Aufgabe nur durch Naͤherung auflöfen will, die Sn mit Cm 
parallel, welche dem Kreis in u begegne. Alsdenn wird 
ſich verhalten der Umfang des Kreiſes zu dem Kreisbogen 
Hu, oder 360° zu dem Winkel Pen wie die Umlaufszeit 
des Planeten zu der geſuchten Zeit. 5 

Umgekehrt, wenn die von dem Durchgang durch das 
Perihelium an verfloßene Zeit gegeben iſt, und der wahre 
Ort des Planeten geſucht wird, beſtimme man den Bogen 
Pn oder den Winkel Pn durch die Proportion 7: t=360°: 
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PCn, ziehe ſodenn den Halbmeſſer Cm fo, daß der Bogen 
um dem Perpendickel Sr gleich werde, oder, wenn man ſich 
mit einer Naͤherung begnügen will, die Cm mit der n pa⸗ 
rallel. Von m fälle man ein Perpendickel mQ auf die große 
Are Ap; fo. wird dieſes der Ellipſe in dem geſuchten Punkt 
begegnen. Der Veweiß ergiebt ſich in beyden Fällen 
leicht aus der vorausgeſchikten Analyhſe. "0 

Die Beſtimmung von N durch m, und umgekehrt, 
hat keine Schwierigkeit. Aber der Bogen mm kann aus dem 
Bogen Pn nur mittelſt der trigonometriſchen Linien, und 
des Verhaͤltnißes des Kreisumfangs zu feinem Durchmeſſer, 
und aus dem Bogen Pn der mn ſelbſt mittelſt dieſer nicht 
direkt, und ohne unendliche Reihen zu gebrauchen, gefun⸗ 
den werden. Die auf den zweyten Fall ſich beziehende Auf⸗ 
gabe, aus dem Winkel Nn den Winkel PCm zu finden, 
heißt das kepleriſche Problem, welches, wie man ſieht, 
darauf hinaus lauft, die Flaͤche des Halbkreiſes 4E durch 
eine aus dem gegebenen Punkt S ſeines Durchmeſſers gezo⸗ 
gene gerade Linie Sm in einem gegebenen Verhaͤltuiß zu 
theilen, nemlich ſo, daß die Flaͤche AbP zu der Flaͤche Sm? 
ſich wie 2 72 2 verhalte *). 


„F. 184. Die vierte geometriſche Proportionalzahl zu 
der ſideriſchen, oder wenn die Apſidenlinie ſich bewegt, zu 
der anomaliſtiſchen Umlaufszeit 1, zu der von dem naͤchſt⸗ 
vorhergehenden Durchgang durch das Perihelium an bis zu 
einem gewißen Zeitpunkt verfloßenen Zeit t und zu 360 
Graden heißt auch hier die mittlere Anomalie für dieſen 
Zeitpunkt, welche alſo der Zeit proportional waͤchst. Denkt 
man ſich den Flaͤcheninhalt der Ellipſe in 360 gleiche Theile 
getheilt; ſo drückt dieſe Zahl den Inhalt des elliptiſchen 
Sectors S; welcher in der Zeit z beſchrieben wurde, in 
eben dieſen Theilen aus. Und eben ſo druͤkt die mittlere 
Anomalie den Inhalt des Sectors M in ſolchen Theilen 


) Kepler de motibus stelle Martis, pag. 300. — adhortor Geome- 
tras, ut mihi solvant hoc problema: — Aream semieirculi ex quo- 
cunque puncto diametri in data ratione secare, Mihi suffieit cre- 

7 5 1 2 8 
dere, solvi a priori non posse, propter arcus et sinus reo. 
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aus, deren 360 auf den Flaͤcheninhalt des um die Ellipſe 
beſchriebenen Kreiſes gehen. In ſo fern nun das Verhaͤlt⸗ 
niß der mittleren Anomalie zu 360 Gr. dem Verhaͤltniß 
des Sectors SUP zu dem Flaͤcheninhalt der Ellipſe, oder 
des Sectors SmP zu der Flaͤche des um die Ellipſe beſchrie⸗ 
benen Kreiſes gleich iſt, kann man ſagen, der Sector SUP 
ſey die mittlere Anomalie, wenn das andere Glied des Ver⸗ 
haͤltnißes die Flaͤche der Ellipſe iſt, oder ſie ſey der Flaͤche 
Sm P gleich, wenn man die Flaͤche des Kreiſes A als 
zweytes Glied des Verhaͤltnißes betrachtet. Verſteht man 
aber unter der mittleren Anomalie einen Winkel; ſo wird 
fie dem Winkel Nn gleich ſeyn, welcher ſich zu 360 Gr. 
wie 2: 7 verhält, Zieht man durch § die Parallele Sn 
mit C; fo wird auch die mittlere Anomalie dem Winkel 
gleich ſeyn, welchen der Planet von dem Perihelio an in der 
Zeit £ beſchrieben haben würde, wenn er ſich mit einer gleich⸗ 
foͤrmigen Winkelgeſchwindigkeit um die Sonne bewegte. 

Der um die große Axe der Ellipſe als Durchmeſſer be⸗ 
ſchriebene Kreis d heißt der excentriſche Kreis. Der 
Winkel 0 n, welchen der an den Durchſchnittspunkt m des 
excentriſchen Kreiſes und des auf der Seite des Planeten 
verlängerten von feinem wahren Ort 2 auf die große Axe 
AP gefaͤllten Perpendickels Mm gezogene Halbmeſſer Cm 
mit der großen Axe einſchließt, heißt die epcentriſche Ano⸗ 
malie (Anomalia eccentri). 925 1 

Endlich heißt der Winkel P, welchen der Radius 
Vector des Planeten mit der Apſidenlinie macht, die wah⸗ 
re Anomalie (Anomalia vera, coæquata). Dieſe drey 
Anomalien werden von dem Perihelium an nach der Rich⸗ 
tung der Bewegung des Planeten bis auf 360 in einem 
fort gezaͤhlt. Der Unterſchied zwiſchen der mittleren und 
wahren Anomalie heißt wie bey der excentriſchen Kreis be⸗ 
wegung die Gleichung des Mittelpunkts. 


F. 183.) Es ſeyen die halbe große Are CP (Fig 6r.) der 
Ellipſe = a, ihr halber Parameter = pP, die halbe kleine Axe CB 
5, CS: CA Se: i, oder C S ae, die wahre Anomalie 

SM p, die excentriſche Anomalie Pm = u, die mittlere 
Anomalie PCn S m, der Radius Vector SM = r,. und das 
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9 des fee . Kreiſes zu ſeinem Durchmeſſer 
r: I; fo ergeben ſich aus der im 183ſten F. gezeigten Con 
ſtruction folgende Ausdrucke. satten §. gezeigten Cons 

Weil un = Sr = CS Sin. PC (f. d. Halbm. 1.) 


= ae Sin. 1 
und 180: W. mln = ar: ns 


= ee: „Sin. ; 


fo iſt der Winkel „ = „ Sin. 4 Gr. 
* 


180. 60. 60 
e Sin. » Sekunden, 


— 206264, 806 e Sin. 4 Sek. 
) = e' Sin.« zur Abkuͤrzung. 
Aber P — PCm-mcn; folglich 
I.) m = u el Sin. 
ferner iſt = Cm Sin. POm = a Sin. u 


b 
N sr md = 5 Sin. u 
SQ =. 0Q-C0S = Cos. = as 


S = Mg ＋ S = ba Sn a ＋A (Cos. 0 
— basin- + 42C9s. 5 = 24° #Cos. 1 ＋ ae 
mb ＋ (a2 52) Cos a2 Cos. a ＋ a?e? 
= a - 2a2eCos. a ade? Cos. a, weil 42 b = a2? 
2 (1e Cos. 202 und daher a 
2.) ra (I- e Cos. u) 


f 6 Ma: 5 Sin. Sin. 2 VI=es 
Sodenn 3.) Sin. „ = A U Ces 1 Co 
8 aGos.uzae Cos.u-e 


43.927 SM — alı-eCosu) 1 Cos. 4 


und hieraus folgt umgekehrt 
Cos. v 
3.) 5 na —= 1 
1e Cos. v Cos. - 
Daher - Cos. * = e 
13-0) (1-.008,v) 
Ie Cos. : 


— S 
oder 6. 3 (1-2) Sin. gv 
1 4 1e Cos. v 
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Ä (te) (i+6os.v), 
Eben fo ens ee 
Be. Er 
alſo 7.) Cos. = an und mittelſt n. 6. 


un I-me - 2 
Tang. Z * = ie Tg. 2 


1 — 
oder 8.) Tang. 3 * = Tg. 2 re 


1 — 2 


Aus n. 5. folgt 1 Cos. 4 = ee, daher ift vermoͤge n. 2. 
D 


. 67 
9.) 7 = 1 Con. = Tec? weil v = 5 a (1 - ena). 


Durch die Verbindung dieſes Ausdruks mit n. 6. und 7, er⸗ 
haͤlt man 


S. e CS e e 
ce? pr a (ie) 
eu — A 
8 _a -r cCos. en rCos. 3 u > 
7 a (1 ö 
. r 2 . 1 (i-e) 
daher 10.) Sin. 2 * Sin. S e — Sin. Z Be 
ne 1,9 BE ı v(ı--e) 
11.) C0s.5u Cos. 2 ati we Cos. 2 ee 
Sin, 
220 Sin. u = e ur weil 2 Sin. Z u Cos. Z = Sin. m. 
a 


Sin. VI 2 


5 

Multiplicirt man die Gleichung n. 10. mit 2 Cos. 3 v, die 
n. II. mit 2 Sin. v, und zieht von dem zweyten Produkt das 
erſte ab; ſo erhaͤlt man 


13.) 2 Sin, — = Sin.u(Vi+e-V ED . 


= Sina (Vi+e-Vi-.) 92 (n. 12.) 

Mehrere dieſer Ausdruͤcke werden einfacher, wenn man e 
= Sin. X ſetzt ). Alsdenn werden Cos. 1 VIS 1 Cos. h 
= sl re 481 . 74 == ep. = (VI T. VII-; 


) Theoria motus corporum coelestium auctore c. F. Gaufs, Ham- 
burgi 1809. $. 8, pag. 8. f 
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Ser 1 — Sin. b k 


Sin. I:=Vi+e-Vi-e Ferner - Sein, 18.059 
1 Sin. v r Sin. . 


Mithin Sin. 4 = 6081 5 


u-u 2 RE 2 
Sin. „= a 7 
= Sin. 2 Sin. 2 . 

r 


Tg. 2 * 5 2 Tg. (45K 40 
Beyſpiel. In F. 182. hat man gefunden e = 0,093134. 
Man ſucht die mittlere Anomalie n für die wahre 2, 88819 20° > 
1e = 1,093134 Lg. = 0,0380734 h . 
1-e = 0,906566 Lg. = 9,9595431 


Lg. —— = 9,9188697 


X — 2 
2 Lg. ite = 9,9594348. 5 


Lg. Tg.5v = 9,4479109 
Lg. Tg. E u = 9,4078457. 5 
2 140 10% 51%67 
2 a 39° 43,34 Lg. Sin. 9, 689 
Lg. e = 8,9691083 
LS. 206264,8 = 5,3144235 x 
Lg. “ Sin. 2 3,9644508 
Sin. a 233 34,05 = 
m = 26 6 9/9 


y = 31 20 10,0 
. = 514 071, 


Berechnung von w. nad. n. 13. In F. 182. hat man gefuns 
den @ = 1,5237 2, und fuͤr die vorige wahre Anomalie iſt r = 
1,3909200. B . 

Lg. 7 

1 = 8,969 1082; 4 30 20ʃ 38,15 
Lg. Cos. =--9,9981033 


2 Lg. Cos. 4 = 9,9962166 
Re er ‚1820052 


Lg. = 0,1791218 
Lg. 1 = 1458798 


Lg. 5 — 9,9667580 


7 
2 L. 3 999883795 
Lg. Sin, „ = 9,2160514 
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Lg. Sin. 3 K E 8,6685507 


v-u v-.u 


Lg. Sin, —— = 3,3679811 —— = 19 20° 13'738 « 
— 2 40 26,66 
Lg. Sin. „ = 9,2160514 5 E 31 20 10,00 
Lg. Cos. = 9/098 1083 * E= 28 39 43,34 
Lg. 7 — 0,1458798 N 
Ig. „ = „1291218 
Lg. Sin. 2 = 9,6809177 
Lg. “ K 472885334 
3,9064451; Sin. 4 2 33 34,06 
5 n = 27 6 9,38 
In der F. 182. gefundenen Ellipſe macht der Radius Vec⸗ 
tor r“ mit dem r einen Winkel von 160° 59° 40°, und da die dem 
letzteren zugehorige wahre Anomalie = 31° 20° 10% iſt; jo iſt die 
dem erſteren entfprechende = 138° 19° 50, Man ſucht dieſen 
Radius Vector aus v und p nach n. 9. ‘ 
Lg. e g 8,9691083 = 
Lg.Cos.v = 9,8733764; negativ. 
8,8424247; e Cos. v = 0,0695704 


— — 22 


Lg. (I ge Cos. 0 = 9,9086835 „9304286 
Lg. v = O, 1791218 


Lg. 7“ F o˙⁴2 104383; 7. E 1, 623448, wie man ihn 
im 182ten §. angenommen hat. i 


$. 186, Um aus der mittleren Anomalie die ercentrifche und 
wahre Anomalie zu finden, hat man aus der tranſcendenten 
Gleichung m = u e“ Sin. u (F. 185. n. 1.) den Winkel z durch 
m und e' zu beſtimmen, worin eigentlich die Schwierigkeit der 
Aufloͤſung des kepleriſchen Problems liegt. Die direkte Aufld⸗ 
ſung kann nur durch Naͤherung mittelſt unendlicher Reihen ge⸗ 
ſchehen, welche aber, bey einer betraͤchtlichen Excentricitaͤt ſo 
langſam convergiren, daß die indirekte Aufloͤſung bequemer iſt. 
Es it u m + e, Sin. 2; folglich iſt u zwiſchen den Graͤnzen 
me‘ enthalten, wo das obere Zeichen für den erſten und zwey⸗ 
ten, das untere fuͤr den dritten und vierten Quadranten gilt. 
Setzt man zuerſt in dem zweyten Glied der Gleichung w = m; 
ſo erhaͤlt man einen erſten genaͤherten Werth von u. Dieſen 
ſetzt man in die Gleichung, und findet dadurch einen genaueren 
erth von . Man ſetzt dieſes Verfahren fo lange fort, bis 
zwey zunaͤchſt aufeinander folgende Werthe von z um weniger 
als um 1“ oder 0% von einander verſchieden find, je nachdem 
man u innerhalb jener oder dieſer Graͤnze genau beſtimmen will. 
Dieſe indirekte Aufloͤſung kann noch betrachtlich abgekuͤrzt 
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werden ). Es ſey u“ ein genäherter Werth von u, und & dle 
ihm noch beyzufuͤgende in Sekunden ausgedruͤkte Verbeſſerung, 
fo daß der Werth u’ F von z der Gleichung Gränze leiſte. 
Man berechne e“ Sin. u, durch Logarithmen, und bemerke zus 
gleich aus den Tafeln die Veränderung des Lg. Sin. u“ für eine 
Sekunde Veränderung von u‘, und die Veränderung des Lg. e⸗ 
Sin. u“ für eine Einheit oder eine Sekunde Veränderung in der 
Zahl e“ Sin. w. Es ſeyen dieſe Veränderungen ohne Ruͤckſicht 
auf ihre Zeichen beziehungsweiſe f und g. Wenn nun u“ ſchon 
fo nahe zu dem wahren Werth von u fällt, daß die Veraͤnde⸗ 
rungen des Logarithmen des Sinus von u‘ bis u“, und die 
Veraͤnderungen des Logarithmen der Zahl von e“ Sin. u“ bis e“ 
Sin. (u &) als gleichfdrmig konnen angenommen werden; fo 


wird man ſetzen konnen e Sin. (w’+x) = e, Sin. 4 fx . w 


das obere Zeichen im erſten und vierten, das untere im zwey⸗ 
ten und dritten Quadranten gilt. Da nun vermdge der Vor⸗ 
ausſetzung u“ He = me‘ Sin’ (u! +2); fo wird feyn N 
= m + e Sin. u“ . . und . = me Sin. 1. 1 
— Er (ne“ Sin. n'-u‘), Folglich der wahre Werth von z 
oder v-x = me Sin. u“ 4. = (m! + e“ Sin. u. w), 
Wenn aber der angenommene Werth von u noch zu ſehr von 
dem wahren verſchieden war, als daß die obige Vorausſetzung 
fuͤr hinreichend genau duͤrfte erhalten werden; ſo wird wenig⸗ 
ſteus durch dieſe Methode ein viel naͤherer Werth gefunden wer⸗ 
den, mit welchem dieſelbe Operation zu wiederholen ſeyn wird, 
u. ſ. w. Die erſte Berechnung darf nicht ſcharf geführt werden, 
und man kann dabey immer ſolche Werthe von u waͤhlen, deren 
Lg. Sin. aus den Tafeln ohne Interpolation konnen genommen wer⸗ 
den. 
Sey z. B. m = 26° 69/8, e = 0,0931345 alſo e“ = 
19210, 6 Sekunden. e 2 3 
Weil Sin. m = 0,44; fo wird man als einen erften genaͤ⸗ 
herten Werth von u annehmen konnen m -+ 0,24 e“ oder 28° 30° 
= u‘, Demnach 5 
Lg. Sin. u‘ = 9,0786620; Veraͤnd. für 1“ = 38,8 = f 
Lg. € = 42835334 
Lg. e! Sin. n. 3,0621953; Veraͤnd. für 1“ = 480 g 
e' Sin.. u = 91060 — 20 32 46⁰ 
= 26 0 9 
me“ Sin. u“ 28 38 55 
| 1 8 8 . 


) Gauſs Theoria mat, corp, c. 9. 11. 1a, 


ange 
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me“ Sin. u - 1“ 8.55“ 335, 
daher x = 72535 = 47°, und der verbeſſerte Werth von ze 


= 28° 38“ 55° ＋ 47“, 280 39° 42°, mit welchem man jetzt 
die Rechnung genauer wiederholt. 
Lg. Sin. 2 = 9, 890123; F = 38,5 
Lg. e. = 42838334 
Lg. e“ Sin. 2“ = 3,9044457; g = 471 
e Sin. u. = 9213,95 20 3333,95 
m 26 6 9,28 
me“ Sin. u! = 28 39 43,23 
1 = 28 30 42,00 
me“ Sin. 21“ A = 0.0.1323 
daher & Er .1,23 = 51, und der neue verbeſſerte Werth 
von u iſt 28 39° 43,23 ＋ 0% Tr oder 28 39 4334, genau 
derjenige, aus welchem man in dem 185. §. die oben angegebene 
mittlere Anomalie abgeleitet hat. 


Haͤtte man als einen erſten genaͤherten Werth von u die ge⸗ 
gebene mittlere Anomalie ſelbſt angenommen; ſo wuͤrde man die, 
Verbeſſerung * = 12“ 52°, und den verbeſſerten Werth von u 
= 28° 39° 50° (in runder Zahl) gefunden haben. Mittelſt die⸗ 
ſes wird man finden u“ = 28° 39° 4388, um 6% 12 größer, 
als der verbeſſerte Werth, und die neue Verbeſſerung & = - 
9% 54; folglich wie vorhin u = 28° 39° 434. Die gewoͤhn⸗ 
liche Methode wuͤrde eine viermalige Wiederholung der erſten 
genäherten Berechnung erfordern, um dieſe Genauigkeit zu er⸗ 
reichen. 


IH Il 


§. 187. Die groͤſte Gleichung des Mittelpunkts fällt, 
wie im 106. F. gezeigt worden iſt, in diejenige Punkte der 
Bahn, in welchen zwiſchen dem Perihelium und Aphelium 
die mittlere Winkelbewegung der wahren, oder zwiſchen 
dem Aphelium und Perihelium die wahre der mittleren an⸗ 
fangt vorzueilen. Um dieſe Punkte der elliptiſchen Bahn 
zu beſtimmen, ſey 4% (Fig. 62.) die große, BD dre kleine 
Axe der Ellipſe, welche der Planet um die in einem ihrer 
Brennpunkte S befindliche Sonne nach der Richtung PU AM’ 
beſchreibt. Ferner ſey der Winkel Mm, welchen der Pla⸗ 
net von einem zwiſchen dem Perihelium und dem Aphe⸗ 
lium 4 liegenden Punkt M an während der Zeit: beſchrie⸗ 
ben hat, genau demjenigen Winkel gleich, welchen er in 

Bohnenbergers Aſtronomie. T 
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derſelben Zeit t um die Sonne befchrieben haben wuͤrde, 
wenn er ſich beſtaͤndig mit einer gleichfoͤrmigen Winkelge⸗ 
ſchwindigkeit um die Sonne bewegte; ſo wird, wenn des 
Planeten Umlaufszeit J heißt, ſich verhalten : 7 = Wink. 
MSm : 4 rechten Winkeln. Weil nun die Radii Vectores 
von dem Perihelium an bis zu dem Aphelium beſtaͤndig wach⸗ 
fen; fo wird ein aus S als Mittelpunkt mit dem Halbmeſ⸗ 
fer SM beſchriebener Kreis dem größeren Radius Vector 
in „, ein mit dem Halbmeſſer 5m beſchriebener der Verlaͤn⸗ 
gerung des kleineren in J begegnen, und der Kreisſector 
As Kleiner, der Kreisſector 9 groͤßer als der correſpon⸗ 
dirende Sector der Ellipſe ſeyn. Es verhaͤlt ſich aber 
Seck. M: Kreis flache Wink. Nm: ꝗ recht. W. 
f — 7 : 7 (Vorauſ.) 
= Sect. m: Flaͤche d. Ell. (II. kepl. 


Geſtz.), 
und verwechſelt 
Sect. r MS: Sect. m, = Kreisfl.: Flaͤche d. Ell. 

5 = Quadr. v. S: Recht. 40 CB 
g e l (Kegelſch. II. 38.) 
Aber Sect. g: Sect. S = Quadr. v. S: Quadr. v. SM 

Folglich Sect. mgS: Sect. m MS= Quadr. v. SM: Rechteck 
2 40 CB. 

Demnach iſt das Quadrat von SM kleiner, und das 
Quadrat von Sm größer als das Rechteck aus der halben 
großen und der halben kleinen Axe der Ellipſe, oder es iſt 
der kleinere Radius Vector kleiner, der groͤßere hingegen 
größer als die mittlere geometriſche Proportionallinie zwi⸗ 
ſchen der halben großen und der halben kleinen Axe. 

Da nun der Planet den Winkel em mit ſeiner bes 
ſtaͤndig abnehmenden Winkelgeſchwindigkeit in derſelben 
Zeit beſchrieben hat in welcher er eben dieſen Winkel mit 
feiner mittleren Winkelgeſchwindigkeit gleichfoͤrmig beſchrie⸗ 
ben haben würde Vorausſ.); ſo wird die wahre Bewer 
gung von Tan zuerſt der mittleren voreilen, und zwiſchen 
I und n wiederum gegen die mittlere zurückbleiben muͤſſen, 
damit der mit einer abnehmenden Winkelgeſchwindigkeit ſich 
bewegende Radius Vector am Ende der Zeit t wieder auf 
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den ſich gleichförmig fortbewegenden Radius zu liegen 
kommt. Die groͤſte Mittelpunktsgleichung wird alſo an 
einem zwiſchen 27 und m liegenden Punkt der Bahn eins 
treffen, wo der Radius Vector größer als SI aber kleiner 
als Sm iſt. Zwiſchen eben dieſe Graͤnzen fällt aber auch 
vermoͤge des bewieſenen die mittlere geometriſche Propor⸗ 
tionallinie zwiſchen der halben großen und der halben klei⸗ 
nen Axe der Ellipſe, und dieſe Graͤnzen werden deſto en⸗ 
ger, je kleiner man die Zeit 2 annimmt, Folglich wird 
die Gleichung des Mittelpunkts am groͤſten ſeyn, wenn der 
Radius Vector die mittlere geometriſche Proportionallinie 
zwiſchen der halben großen und der halben kleinen Axe der 
Ellipſe iſt. a 

Man beſchreibe alſo aus dem Mittelpunkt der Sonne 
S als Mittelpunkt mit einem Halbmeſſer, welcher der mitt⸗ 
leren geometriſchen Proportionallinie zwiſchen CA und CR 
gleich ſey einen Kreis, welcher, weil ſein Halbmeſſer EI ö 
aber > CB und um fo mehr größer als der auf 4 ſenk⸗ 
rechte Radius Vector GS iſt, die Ellipſe zwiſchen 8 und G 
ſchneiden wird. Es geſchehe in N; fo wird in dieſem Punkt 
die Gleichung des Mittelpunkts am groͤſten ſeyn. Denn 
nimmt man auf beyden Seiten von N die. Winkel Mon, 
Men der mittleren Bewegung. während einer beliebigen 
Zeit 2 gleich; fo verhaͤlt ſich 9457, : 4 recht. W. 1: T, 
und, wenn die geraden Linien Su, Sn’ dem Kreis und der 
Ellipſe in rr und m, n begegnen; fo wird der Sector 
Am = Sect. MrS, aber der Sector Am 8 = Sect. Ar 
ſeyn. Es ſey z die Zeit, in welcher der Bogen Nm von 
dem Planeten mit feiner veraͤnderlichen Geſchwindigkeit wirk⸗ 
lich beſchrieben wird, und die Fläche des mit dem Halbmeſ— 
fer SM beſchriebenen Kreiſes, welche der Flaͤche der Ellipſe 
gleich ſeyn wird (Kegelſchu, II, 38.) heiße 4; fo wird ſeyn 

2: T= Sect. MmS : Flaͤche d. Ell. (II, kepl. Geſtz.) 


> Sect. MrS; 1 Ell. 


> Bogen Nr: Umfang bd. Kreiſes 
Wink. MS,: 4 recht. W. 
2 
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> t : T (Conſtr.), 
und daher 8 t. n 
Eben fo iſt, wenn 3 die Zeit iſt, in welcher der Pla⸗ 
net den Bogen mM wirklich. beſchreibt, 
3 : 1 = Sect. Nm 'S: Flaͤche d. Ellipſe 


> 185855 Mt : Uml. d. Kreiſes 
„ ER 
mithin 2 < t. 

Demnach iſt zwiſchen dem Perihelium und dem Punkt 
die Zeit, welche der Planet gebraucht, den Winkel m SM 
zu beſchreiben, beſtaͤndig kleiner als die Zeit, welche er zur 
Beſchreibung eben dieſes Winkels mit ſeiner mittleren Win⸗ 
kelgeſchwindigkeit gebrauchen würde, die wahre Bewegung 
eilt der mittleren vor, und die Gleichung des Mittelpunkts 
waͤchst bis zu dem Punkt N. Zwiſchen dieſem Punkt und 
dem Aphelium hingegen iſt die Zeit, in welcher der Planet 
den Winkel Mm beſchreibt, größer als die Zeit, in wel⸗ 
cher der Planet eben dieſen Winkel mit ſeiner mittleren 
Winkelgeſchwindigkeit beſchreiben wuͤrde, die mittlere Be⸗ 
wegung eilt der wahren vor, und die Gleichung des Mit⸗ 
telpunkts nimmt von dem Punkt Man wieder ab. Folg⸗ 
lich iſt fie in dem Punkt M, wo der Radius Vector der 
mittleren geometriſchen Proportionallinie zwiſchen der hal⸗ 
ben großen und der halben kleinen Axe der Ellipſe gleich 
iſt, am groͤſten. 


$. 188. Behaͤlt man die im 185. $. gebrauchte Benennun⸗ 
gen bey; fo it die halbe kleine Are der Ellipſe = @ Cos. &, wenn 
Sin. x Se. Daher iſt die mittlere geometriſche Proportional⸗ 
größe zwiſchen der halben großen und kleinen Are = @ Cos. K 
Soll nun der Radius Vector dieſer Größe gleich werden; ſo muß 
ſeyn a M Cos. x = (I- e Cos. 2) (F. 188. n. 2.) 
e Cos. * = ı-V Cos. 
Sin. K (1 Cos. /) Cos. u = = Cos, k 
Tg. 2 K 8 
TE Cos. 4 


Cos. . = 
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Ferner ($, 185. n. 9.) a V Cos. I ———— 


1. Cos. ⏑ ęꝓͤꝓF 
Cos. k * Cos. 


— 


i 8 a + 2 
Nach eben dieſem §. iſt Sin. . = sin. v Sin. 3a Y 3 alſo hier 
Sin. — . Sin. 4 Sin. l. 
€ cosi 
Die Gleichung des Mittelpunkts ftev-mev-u+r 


e! Sin. u (F. 185. m. 1.); folglich iſt die groͤſte Gleichung des 
Mittelpunkts 


g 18 

= 2 (Bogen deſſen Sin. = 5 Sn d. 

* os. k 

Wenn die Excentricitaͤt e klein iſt; fo iſt Cos. u ebenfalls 
klein, und daher Sin. u nahe = 1. Ferner iſt der Sin. 4 K nahe 
feinem Bogen, als der ihm entfprechende in Sekunden ausge: 
druͤktte Winkel nahe = e“ und Cos. & nahe = 1. Folglich die 
groſte Gleichung des Mittelpunkts beynahe = ae“. 

Hienach kann aus der gröften Gleichung des Mittelpunkts 
G die Excentricitaͤt auf folgende Art gefunden werden. Man 
wird zuerſt, wenn G in Sekunden ausgedruͤkt wird, haben ae! 


nahe = G, und e nahe = ‚ weile‘ = 206204, 8 e. Mit . 


4 
. 206264,8 
telſt dieſes genaͤherten Werths von e, welcher E heiße, berechne 
man nach obigem Ausdruk die gröfte Mittelpunktsgleichung. 
Wenn nun dieſe von der vorgegebenen nur wenig verſchieden 
und = GD, die wahre Excentricitaͤt aber E= & iſt; fo 
wird ſich nahe verhalten - 

G ＋ D: GC mE: E-x 

6 D „ D. . 

Findet ſich aber ein betraͤchtlicher Unterſchied; ſo wird man 
wenigſtens einen genaueren Werth von e erhalten, mit welchem 
die Rechnung zu wiederholen iſt. 4 

Es iſt z. B. die gröfte Mittelpunktsgleichung der Erdbahn 
10 55° 32% (K. 167.). 

2 @ = 3466 ; Lg. = 3,3398286 
Lg. 206264,8 = 5,3144251 
Lg. E = 8,2254035 — Lg. Sin. A. 
EZ 0,01680364 
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K 2 00 57 46% 163 
EEE 
Lg. Cos. X = 9,9999387 1, 
2 L. Cos. K = 9,09096933 29999929 
0,3010147 Lg. 1,999929 
Lg. Tg. Z K = 2,8244039 
Lg. Cos. U = 889 U E 890 45° 33% 406 
Lg. Sin. U = 9/9999961 
Lg. Sin. K S 229248888 


7,9248847 
4 Lg. Cos. X & 9,9999847 
Lg. Sin. =. 2,9244000 0 28 53,126 


Lg. E“ m 3,5308286 U mo 37 46,52 

Lg. E/ Sin. Y = 3,5398247 E. Sin. U 0.57 43,976 

> G+D = 1 55 32,222 

248 9,222 

6932 : 0,222 = 0,01680364 ? 0,000095.) Mithin iſt die verbeſ⸗ 
ferte Excentricitaͤt = 0,01680310, 

Die gröfte Mittelpunktsgleichung für die Bahn der Juno ift 
= 29° 30° 10% 6 ). Hieraus findet ſich der erſte genaͤherte 
Werth von e = 0,2574772, mittelſt deſſen man die gröͤſte Mit⸗ 
telpunktsgleichung 29° 4443/50 findet, welche um 13° 56,6 
zu groß iſt. Die Verbeſſerung findet ſich = 0,0020121 und der 
verbeſſerte Werth von e = 0,2554631. Aus dieſem ergiebt ſich 
die groͤſte Mittelpunktsgleichung = 29° 30“ 241, welche jetzt 
um 14°%55 zu klein iſt. Die als ſubtractiv vorausgeſetzte Ver⸗ 
beſſerung wird alſo negativ, oder man muß die bey dieſer Be⸗ 
rechnung angenommene Excentrieitat vergrößern. Man wird 
a = = 0.00003467 finden, und daher iſt der neue verbeſſerte 
Werth von e = , 25549072. Der genaue Werth iſt 0,2554996. 

Durch die Entwiklung der in dirſem F. gegebenen Ausdrucke 
in Reihen findet man, wenn die Haͤlfte der in Sekunden ausge⸗ 
druͤkten groͤſten Gleichung des Mittelpunkts mit 2006264, 806 dis 
vidirt, und der Quotient = E geſetzt wird, die Excentricität 


11 587 40583 
. 2: BL IE ** 
18 E= K 5 88738 E 888058 &c, 60). 


$. 189. Damit man nun im Stande ſey, den helio⸗ 
centriſchen Ort eines Planeten für einen gegebenen Zeitz 
punkt angeben zu können, werden folgende ſieben Beſtim⸗ 


) Gaufs Theor, mot, corp. c. pag. 16. 
*) Camerer in Astr. Jahrbuch für 1790, S. 242. 
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mungsſtüͤcke oder Elemente der planetenbahn gegeben ſeyn 
muͤßen. 


1.) Die Lage der Durchſchnittsliuie VV (Fig. 58.) der 
Ebene der Bahn mit der Ebene der Ekliptik, oder die Lage 
der Knotenlinie, welche durch den Winkel V oder durch 
die Laͤnge des aufſteigenden Knotens beſtimmt wird. 

2.) Der Neigungswinkel der Ebene der Bahn gegen die 

Ebene der Ekliptik. Dieſe zwey Stücke beſtimmen die 

Lage der Ebene der Planeteubahn. 

3.) Die Dauer der ſideriſchen Umlaufszeit. 

4.) Die halbe große Axe der elliptiſchen Bahn, oder die 
mittlere Entfernung des Planeten von der Sonne. 

5.) Die Excentricitaͤt, oder der Exponent des Verhaͤlt⸗ 

nißes des halben Abſtands der Brennpunkte der Ellipſe 
zu ihrer halben großen Axe. 

6.) Die mittlere Laͤnge des Planeten fuͤr einen gegebenen 
Zeitpunkt, welcher die Epoche heißt. Mit eben die⸗ 
ſem Namen bezeichnet man auch dͤfters die mittlere Laͤn⸗ 
ge ſelbſt. Dieſe wird in der Ebene der Bahn von ei⸗ 
nem Punkt an gerechnet, welcher von dem aufſteigen⸗ 
den Knoten um eben fo viel ruͤkwarts abſteht, als die 
Lange des letzteren betraͤgt. Iſt “ der mittlere Ort 
des Planeten z fo wird feine mittlere Länge auch der Sum⸗ 
me der Winkel VM und MS gleich ſeyn. Aber man 
wird dieſe Summe nicht dem Winkel „/ gleich ſetzen 
dürfen, weil der eine Winkel in der Ebene der Eklip⸗ 
tik, der andere in der Ebene der Bahn liegt. 

2.) Die Laͤuge des Periheliums für dieſelbe Epoche. Die: 
fe wird ebeufalls von einem Punkt an gerechnet, wel: 
cher von dem aufſteigenden Knoten um die Laͤuge des 
letztern ruͤkwarts abſteht. Wenn p das Perihelium 
iſt; fo iſt hienach die Laͤnge deſſelben auch der Summe 
der Winkel VF und Nop gleich. 

Iſt die Zeit des Durchgangs des Planeten durch das 
Peribelium gegeben; ſo kennt man eben daher die mittlere 
ſo wohl als die wahre Laͤnge des Planeten für dieſen Augen⸗ 
blick, weil in der Apſidenlinie die mittlere Laͤnge der wah⸗ 
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ren gleich iſt. Folglich kann dieſes Element die Stelle des 
ſechsten vertreten. 

Von dieſen Elementen beſtimmen das dritte und vierte 
einander gegenſeitig vermoͤge des dritten kepleriſchen Geſetzes, 
wenn man den mittleren Abſtand eines andern Planeten 
von der Sonne und ſeine Umlaufszeit kennt. Allein die ge⸗ 
nauere Berechnung erfordert, wie man in dem dritten Buch 
ſehen wird, daß man die Verhaͤltniße der Maſſen der Pla⸗ 
neten zu der Maſſe der Sonne kenne, und folglich werden 
auch in dieſem Fall fieben Stuͤcke zu der Beſtimmung einer 
Planetenbahn erfordert. 5 f 

Wenn die Elemente einer Planetenbahn ſich veraͤndern; 
ſo muß noch das Geſetz bekannt ſeyn, nach welchem dieſe 
Veränderungen von der Zeit abhaͤngen, um die Elemente 
der Bahn für eine jede gegebene Zeit aus den für eine ge⸗ 
wiße Epoche geltenden ableiten zu können. 


$. 190. Mittelſt dieſer Elemente kann ſodenn der he⸗ 
liocentriſche Ort eines Planeten für einen gegebenen Zeits 
punkt auf folgende Art gefunden werden. 


1.) Man ſucht die mittlere Länge des Planeten für den ges 
gebenen in mittlerer Sonnenzeit ausgedruͤkten Zeitpunkt, 
indem man zugleich auf den Mittagsunterſchied des Orts, 
für welchen die Epochen gelten, und desjenigen, für wels 
chen man den Ort des Planeten ſucht, Ruͤckſicht nimmt. 

Man berechnet nemlich die mittlere ſideriſche Bewegung 
waͤhrend der zwiſchen dem vorgegebenen Zeitpunkt und 
der Epoche verfloßemen Zeit 7 aus der ſideriſchen Umlaufs⸗ 
zeit 7 durch die Proportion 7:7 = 300: der geſuchten 


6 r 2 
mittleren Bewegung, welche = f ſeyn wird. Sind t 


und Tin Tagen ausgedrückt; fo iſt die in Graden aus⸗ 
gedruckte mittlere tägliche ſideriſche Bewegung, und, wenn 
man dieſe mit m bezeichnet, die mittlere Bewegung in ? 
Tagen = u.. Daher iſt die geſuchte anittlere Länge = der 
Laͤnge für die Epoche + »?, je nachdem der Zeitpunkt, 
für welchen man die Laͤnge ſucht, nach oder vor der gege⸗ 
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benen Epoche faͤllt, wenn man die Aequinoktialpunkte als 
ruhend betrachtet. i 

2.) Von der wo noͤthig um 360 Gr. vergroͤßerten mittle⸗ 
leren Laͤuge zieht man die Laͤnge des Periheliums ab; ſo 
hat man die mittlere Anomalie des Planeten, aus wel⸗ 
cher man mittelſt der Excentricitaͤt die excentriſche Ano⸗ 
malie nach F. 186. und den Radius Vector nach §. 185. 
n. 2. findet. Hieraus ergiebt ſich ferner die wahre Ano⸗ 
malie nach $. 188. n. 8. oder 13, und, wenn man zu 
ihr die Laͤnge des Periheliums addirt, die wahre länge 
des Planeten in feiner Bahn, d. i. wenn p (Fig. 58.) 
der wahre Ort des Planeten iſt, die Summe der Wins 
kel V und NSp. 

3.) Von der wo noͤthig um 360 Gr. vergrößerten Länge 
des Planeten in feiner Bahn zieht man die Laͤnge /SN 
des auſſteigenden Knotens abz fo erhält man den Wins 
kel NSp, welchen der Radius Vector mit der Knotenli⸗ 
nie von dem aufſteigenden Knoten an nach der Richtung 
der Bewegung des Planeten gerechnet einſchließt, oder 
das Argument der Breite. 

4.) Unter der Vorausſetzung der im 174ſten F. gezeigten 
Couſtruktton iſt in dem bey » urechtwinklichten Dreyeck 
por, in welchem der Winkel bar dem gegebene Neigungs⸗ 
winkel der Bahn gleich iſt, das Verhaͤltniß der Hypote⸗ 
nuſe 29 zu der Seite pr gegeben, und in den zwey bey 
9 rechtwinklichten Dreyecken Sap, Sor, welche die Seite 
So gemeinſchaſtlich haben, iſt durch den in n. 3. gefunde⸗ 
nen Winkel pog der Winkel „Sg gegeben. Folglich hat 
man den Winkel Ven = der Laͤnge V des aufſteigen⸗ 
den Knotens -+ g, oder die wahre heliocentriſche Laͤn⸗ 
ge des Planeten von dem fuͤr die Epoche geltenden Ae⸗ 
quinoktialpunkt an gerechnet, zu welcher man daher noch 
die retrograde Bewegung dieſes Punkts in der Zwiſchen⸗ 
zeit wird addiren muͤſſen, wenn die Ränge wie gewohnlich 
auf denjenigen Punkt der Ekliptik ſich beziehen ſoll, in 
welchem ſich der Punkt der Fruͤhlingsnachtgleiche in dem 
vorgegebenen Augenblick befindet. 

5.) In dem bey) rechtwinklichten Dreyeck Spg iſt durch das 
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Argument der Breite das Verhältuif von Spt ph, und 
in dem rechtwinklichten Dreyeck par durch die Neigung 
der Bahn das Verhaͤltniß von 7%: pr; folglich in dem 
bey r rechtwinklichten Dreyeck Spr das Verhaͤltniß von 
Sp: pr, und dadurch der Winkel pSr oder die heliocen» 
triſche Breite gegeben. 

6.) In dem letzteren Dreyeck iſt auch das Verhaͤltniß von 
SY: §r, und, weil man in n. 2. den Radius Vector Sp 
ſchon gefunden hat, die Sr ſelbſt gegeben. Dieſer auf die 
Ebene der Ekliptik projicirte Radius Vector Sr heißt die 
abgekürzte Oiſtanz (distantia curtata.). 

Gebraucht man bey der Berechuung der mittleren Laͤn⸗ 
ge in n. k. ſtatt der ſideriſchen Umlaufszeit die auf die Ae⸗ 
quinoktialpunkte ſich beziehende tropiſche Umlaufszeit, oder 
ſtatt der täglichen ſideriſchen Bewegung, die tägliche tropi⸗ 
{he Bewegung; fo erhaͤlt man in n. 4. ſogleich die von dem⸗ 
jenigen Punkt der Ekliptik an gerechnete Laͤnge, in welchem 
ſich der Aequinoktialpunkt in dem vorgegebenen Augenblick 
befinden würde, wenn er ſich mit einer gleichfoͤrmigen Ge⸗ 
ſchwindigkeit ruͤkwarts bewegte, welchen man den mittleren 
Aequinoktialpunkt nennt. Alsdenn muß aber auch ſtatt 
der ſideriſchen Bewegung des Knotens und des Periheliums 
die tropiſche Bewegung derfeiben gebraucht werden. Wegen 
der Nutation (F. 160.) erfordert dieſer Punkt noch eine 
kleine Reduktion auf denjenigen, welchen mau durch die Be⸗ 
obachtung finden wurde. 

Die aſtronomiſchen Tafeln enthalten neben den Epo⸗ 
chen der Lange für den Anfang der Jahre noch die mittlere 
taͤgliche tropiſche Bewegungen der Planeten, ihrer Sonnen⸗ 
naͤhen und aufſteigenden Knoten für alle Tage des Jahrs, 
ſodenn eben dieſe Bewegungen fuͤr Stunden, Minuten und 
Sekunden, mittelſt deren man die mittleren Laͤngen der 
Planeten, ihrer Sonnennaͤhen und Knoten durch bloße Ad⸗ 
dition finden kann. Ferner geben ſie für alle Grade der 
mittleren Anomalie und fo kleine Unterabtheilungen derſel- 
ben die Gleichung des Mittelpunkt und den Radius Vector, 
daß die in der Tafel nicht unmittelbar vorkommende Größen 
durch Proportionaltheile gefunden werden koͤnnen. Diejeni⸗ 
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gen Groͤßen, von welchen die in einer Tafel vorkommende ab⸗ 
haͤngen, heißen ihre Argumente. Z. B. das Argument 
der Mittelpunktsgleichung und des Radius Vector iſt die 
mittlere Anomalie. Auch die heliocentriſche Breite kann 
aus einer Tafel entweder unmittelbar genommen, oder durch 
Proportionaltheile leicht gefunden werden, deren Argument 
das Argument der Breite iſt. 

Die fo genannten Sonnentafeln find eigentlich Tafeln 
fuͤr die Bewegung der Erde um die Sonne, welche aber ſtatt 
der Länge der Erde die Laͤnge des ihr gegenuͤberliegenden 
Punkts der Ekliptik, oder die ſcheinbare Laͤnge der Sonne 
angeben. f 

In den bey 9 rechtwinklichten Dreyecken Spy, rg verhält ſich 
Tang. pSg : Tang. TS = g: gr 
= Sin, tot, ; Cos. pr; 
alſo verhält ſich 1.) der Sinus totus zu dem Eofinus der Nei⸗ 
gung der Bahn, wie die Tangente des Arguments der Breite zu 
der Tangente eines Winkels, welcher um die Laͤnge des aufſtei⸗ 
genden Knotens vermehrt, die heliocentrifche auf die Ebene der 
Ekliptik reducirte Länge des Planeten giebt, und zwar muß im⸗ 
mer derjenige Winkel genommen werden, welcher mit dem Ar⸗ 
gument der Breite in denſelben Quadranten faͤllt. 


Ferner verhält fi) Sin. 257 : Sin, tot. py ; Sp 
Sin. tot.: Sin. 2Sr = Sp: pr 


Sin, 287 : Sin. pd = vg: pr 

- : 5 — Sin. tot.: Sin,pgr, 
oder es verhält ſich 2.) der Sinus totus zu dem Sinus der Nei⸗ 
gung, wie der Sinus des Arguments der Breite zu dem Sinus 
der heliocentriſchen Breite. 


F. 191. Die folgende Tafel enthält die Elemente den 
elliptiſchen Bewegung der ſieben alteren Planeten, welche 
aus der Exposition du Systeme du Monde par Laplace, 
III. Edit. 1808. pag. 116-119. genommen, und in die ges 
wohnliche Eintheilungen des Tages und des Kreiſes übers 
ſetzt find, ſamt den daraus abgeleiteten mittleren ſideriſchen 
Bewegungen. Nur die Excentricität der Erdbahn, welche 
a. a. O. pag 117. wahrſcheinlich durch einen Drukfehler 
= 0,01685318 für das Jahr 1801 gefeßt iſt, iſt nach den 

ables astronomiquespublides par le Bureau des Longit. 
de France, I. P. angegeben. 
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Sideriſche Umlaufszeiten. 


age. * St. M. S. 
Merkur. 87,96925804| 87 23 15 43,89 
Venus. 224, 7008 230 224 16 49 1½19 
Erde. 365,25038 350 365 6 9 11,53 
Mars. 686, 9795186 686 23 30 39,05 
Jupiter. 433 2,5963070 4332 14 18 41,0 
Saturn. 10758, 9098400 10758 23 16 34 
Uranus. 30688, 7126872 30088 17 6 16 
Halbe große Axen der Bahnen, oder mittlere n 
Merkur. — 0,387098 1 
Venus. — 0,7233323 
Erde. — 1,0000000 - 
Mars. — 153236935 
Jupiter. — 5202791 
Saturn. — 9,5387705 
Uranus. — 10, 1833050 


Exponenten der Verhaͤltniße der Excentricitaͤten zu den hal⸗ 
ben großen Axen fuͤr den 1. Jau. 1801, und Veraͤnderun⸗ 


gen derſelben in 100 Jahren. 


(Das Zeichen — zeigt eine 


Verminderung.) Ei 

| Excentrie. Secular⸗Veraͤnd. 
Merkur. 0,2055 1494 0,000003867 
Venus. o,00 688298 — 0,0000627IL 
Erde. o, 1679433 — 0,000041632 
Mars. 0,003 13400 0,000090176 , 
Jupiter. , 4817840 0,000159350 
Saturn. 05616830 — , 003 1240 
Uranus. 0,046670390 — 0,900025072 


Mittlere Laͤngen für die Mitternacht zwiſchen dem 31. De⸗ 
cember 1800 und dem 1. Januar 1801 mittlerer Zeit zu 
Paris, und mittlere ſiberiſche Bewegungen in einem Tag. 


3. ’ mittl. ſid. Bew. in 1 T. 
Merkur. 5 13 56 27 14732419357 
Venus. 0 10 44 35 5767,69 103 
Erde. 3 10 9 13 3548,19 2008 
Mars. 2 J 7 2 13886,518850 
Jupiter. 3 22 12 36 299, 127800 


F > Se M — 
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8. ö mittl. ſid. Bew. in 1 T. 
Saturn. 4 20 81 120%457629 
Uranus. | 5 27 47 17 42, 305 0 


2 


Mittlere ſideriſche Bewegungen in einem gemeinen Jahr 
von 305 Tagen. > 
Merkur, | 4 Umläufe 18 23° 42 13,06543 


Venus. 1 Umlauf 7 14 46 39,2226% 
Erde. 11 29 44 50,30196 
Mars. 6 11 16 19,3022 
Jupiter. 2 1 00 19 47,%64685 
Saturn. \ o 12 12 47,03467 


Uranus. BR 0 4 16 53413029 
Mittlere Längen der Perihelien für dieſelbe Epoche, und 
mittlere ſideriſche Secularbewegungen derſelben. 


Laͤnge des Perih, | ſid. Secularbew. 
Merkur. 28.14 1 47 583/556 
Venus. 4 8 37 ı 1 — 267828 
Erde. 9 30 5 1179,814 
Mars. 11 2 24 24 1582,432 
Jupiter. 0 1 8 35 663,860 
Saturn. 2 29 8 58 1937,06 


Uranus. 4 239,335 
Längen der auffteigenden Knoten und Neigungen der Bah⸗ 
nen für den 1. Jan. 1801, ſideriſche Secularbewegungen 
der Knoten in der Ekliptik, und Veraͤnderungen der Nei⸗ 
ü gungen in 100 Jahren. N 

Laͤnge des sd. | fid. Bew. in | Neigung Veraͤnd. 
100 J. i in 100 J. 
Merkur. 18.155731 — 782',26917° 0'9,1)+18,283 
Venus. 2 14 52 39 — 186980103 23 32,7 — 4,552 

Erbe. — — o o o 0 
Mars. 1 18 1 28 — 23 28,4631 51 3,5 — 9152 
Jupiter. 3 8 25 34 — 177,569 1 18 5, 22,009 
Saturn. 3 21 55 46 — 2200, 401½ 29 38,1 — 15,513 
Uranus. 2 12 51 14 ( 387,958 40 20, P 3,133 
Aus den hier angegebenen ſideriſchen Bewegungen er⸗ 
haͤlt man die tropiſchen, wenn man die denſelben eutſpre⸗ 
chende mittlere Bewegung der Aequinoktialpunkte, welche 
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in 365 4 Tagen 50,1, mithin in 365 Tagen 50,637 f; 
in 1 Tag o, 137100, in 100 julianiſchen Jahren 1 23 30 
beträgt, dazu addirt. Die tropiſchen Bewegungen der Per 
rihelien und Knoten werden alsdenn alle direkt. 


§. 192. Die Elemente der vier neuen Planeten find 
von Prof. Gauß berechnet, und folgen hier unverändert, 
um ſie leichter mit den noch zu erwartenden verbeſſerten Ele⸗ 
menten vergleichen zu koͤnnen. Die Epochen gelten fuͤr den 
Göttinger Meridian, und den mittleren Mittag des 31. 
Decembers des naͤchſtvorhergehenden Jahrs, oder für den 
erſten Januar, wenn das Jahr ein Schaltjahr iſt. 


Ceres ). 


Mittlere Länge 1809. 143 2 3374 
Lange des Periheliums 1809. 146 42 10,7 
Jaͤhrl. Bew. des Perih. + 2 1,32 


Taͤgl. mittl. trop. Beweg. p 7705 30 

Exceutricitaͤt 1806. 8 , 785028 
Jaͤhrliche Abnahme 0,00000583 
Logarithme der halben ink 

en Axe a j ER 
Laͤnge des 95 1806. 30 53. 47% 
Jaͤhrliche Bewegung +1,48 
Neigung der Bahn 1806 10 37 312 
Jaͤhrliche Abnahme 0,44 

Pallas). 
Mittlere Laͤnge 1807. 174° 14 10% 

— — 1808, 252 32 28,5 
Laͤnge des Periheliums 1803. 11 3 Ing 
Taͤgl. mittl. trop. Beweg. 2 77072143 

Excentricitat 0,2450198 
Log. d. halb. großen Axe „% 4423149 
Länge 8 1803. 172° 28° 50% 
Neigung der Bahn 34 37 4½ 


4) Monatl. Corresp. May. 1809. pag. 566. 
a, Mou. C br. 1808. pag. 184. 
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Juno ). 


Mittlere Ränge 1809. 139 3 5578 
25 — 1810. 95 37 44,“ 
Laͤnge des Periheliums 1805. 53 10 53,9 

Taͤgl. mitil. trop. Bew. f 814324 
Excentricitaͤt 5 0,2554821 

Log. d. halb. gr. Axe 0, 461883 

Ränge $% 180% r den 

Neigung der Bahn 13 1 8 

Veſta *). 

Mittlere Laͤnge 1807. 168° 16 35,8 
— — 1809. 6 46 4,2 
— — 1811. 204 59 15,3 

Laͤnge des Perih. 1807. 249 52 23,8 

Taͤgl. mittl. trop. Beweg. d 977,221 
Excentricitaͤt 0,0887809 

Log. d. halb. gr. Axe 0,7 32940 

Lauge 5% 183 ⁰ 13.514372 

Neigung der Bahn 72 8 1388 


Wo noch keine Bewegung des Periheliums und des 
aufſteigenden Knotens angegeben iſt, werden dieſe Punkte 
als ſideriſch ruhend vorausgeſetzt, ſo daß man bey der Be⸗ 
rechnung ihrer Laͤngen für eine gegebene Zeit nur das Zus 
ruͤckweichen der Aequinoktialpunkte in der von der Epoche 
ihrer Länge an gerechneten Zeit zu den angegebenen Laͤngen 
zu addiren hat. f 


$. 193. Erſtes Beyſpiel. Man verlangt die heliocentri⸗ 

ſche Länge der Erde am 30. März 1810 Abends um 8 Uhr mitte 
lerer Zeit zu Tübingen. 
Da die im 19. H. angegebenen Epochen für den Pariſer 
Meridian gelten, und Tuͤbingen 26° 53 6 in Zeit dſtlich von 
Paris liegt; fo iſt es in obigem Augenblick erſt 7 U. 33, 6,4 zu 

aris. Von dem erſten Januar 1801 um Mitternacht bis zu 
dem 30. März 180 um Mitternacht find verfloßen 9 Jahre 
(worunter 2 Schaltjahre) und 88 Tage, und hiezu kommen noch 

*) Mon. Corresp. Sept. 1808. pag. 270. ‘ 

%) M. C. Seri bo, pag. A, . 


* 


* 
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12 St. + 7 St. 33° 6% 4 bis zu dem vorgegebenen Zeitpunkt. 
Folglich muß man zu der Epoche der Laͤnge der Erde addiren 
ihre Bewegung in 9 > 365 T. + 2 T. + 888. 19 t. 33° 6774 
oder in 9 = 305 T. + 90, 814657 T. 

Um das Zuruͤckweichen des Aequinoktialpunkts mit in Rech⸗ 
nung zu bringen, addire man ſeine Bewegungen zu den angege⸗ 
benen ſideriſchen Bewegungen der Erde und ihres Periheliums; 
ſo a. man J 
die mittlere tropiſche? — 2 
Bewegung der z = 359° 45° 40% 36767 in 365 Tagen 
86 nf rose = 3548°,329774 in 1 Tag. 

e tro = R 5 
Bew. d. Weribeitume | 8 6189°%,314 in 100 jul. Jahren. 
1 if, wenn man die ganze Umläufe wegwirft, 
ie mittl. trop. Bew.); % 
in 9 4 365 T. = 357° 51“ 3% 309 
N in 90,8 14657 T. = 89 30 40,351 
mittl. Bew. in der ganzen ! = 447 21 43,66 
Zwiſchenzeit 360 
- 87 21 43,66 
Laͤnge für die Epoche 100 9 13.00 

Geſuchte mittlere Länge der Erde = 187 30 56,66 

Die tropifche Bewegung des Periheliums findet ſich in der 
ganzen von der Epoche an verfloßenen Zeit auf aͤhnliche Art 

. a ER ET WR 0 
Länge des Perih. 1801. = 99 30 5,00 
Ränge des Perih. 30. März 18 10. = 99 39 37,12 
Laͤnge d. 5 L. d. Perih.) — 
oder mittl. Anomalie 3 87 5119,54 

Die Excentricitaͤt hat von der Epoche an abgenommen um 
0,00000385, und daher iſt fie für den gegebenen Zeitpunkt 
= 0,01679050. Mittelſt dieſer und der mittleren Anomalie ers 
halt man nach F. 186. die excentriſche Anomalie = 88 497209. 
den Radius Vector der Erde nach F. 185. n. 2. = 0,99965342 
für à = 1, und die wahre Anomalie nach $. 185. n. 8, oder 13. 
8 a 89° 40“ 45% 40 

Aber Laͤnge des Perih. = 99 39 37,12 
mithin die Länge der Erde = 189 20 22,58 
Zweytes Beyſpiel. Man verlangt für denſelben Zeitpunkt 
den heliocentriſchen Ort der Teres. Da Tübingen 3° 27,4 in 
Zeit weſtlich von Gottingen liegt; fo iſt es an leßterem Ort 8 U. 
3“ 27,4, oder o, 335734 St. nach Mittag, wenn es in Tuübins 
gen 8 Uhr iſt. Von dem Mittag des 31. Decembers 1808 (dem 


Augenblick der Epoche) bis zu dem Mittag des 31. h 
= 1809 


I 
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1809 find verfloßen 365 Tage, und von da an bis zu dem 30. 
Marz Abends 8 U. 3 27°,4 noch 59,3357 Tage. Die mitt⸗ 
lere tropiſche Bewegung der Ceres in 365 Tagen iſt 
= 78 9° 46% 895 
in 89,335734 T. = 19 7 50,72 


17 37 867 
m. Länge der Ceres 1809, = 393 2 33,4 


5 440 20 11,27 
Länge Perih. 30. Maͤrz 181o = 146 44 41,68 
. mittlere Anomalie = 293 35 29,50 
Die Excentricitaͤt findet ſich fuͤr den gegebenen Zeitpunkt 
= 0,0784780, die Länge des aufſteigenden Knotens = 80° 53° 
47',6, und die Neigung der Bahn = 10° 3729/3. 
Aus dieſen Stücken ergiebt ſich nach F. 186. die excentriſche 
Anomalie = 280° 20° 56,63; nach H. 185. n. 2. der Logarith⸗ 
me des Radius Vector = 0,4306069, und nach H. 185. n. 13. 
v-u = (Ae 18° 11/06), mithin die wahre Anomalie 
KARTE = 285 2“ 4858 
Da nun die Laͤnge des Perihel. = 146 44 41,68 
o iſt die wahre Länge der Ceres? — I 
un in der Bahn eh 47 27,26 
ferner ift die Laͤnge gz = 80 53 47,65 


— ä — 


folglich das Argument der Breite = 350 53 30,7 
Berechnung der Reduktion auf die Ebene der Ekliptik und 
der heliocentriſchen Breite nach $. 190. 
Lg. Tg. d. Arg. der Breite = 9,2048657 neg. 
Lg. Cos. der Neigung = 9,9924898 359 59“ 60% 00 
9,1973552; 8 57 240 
5 351 2 5254 
Länge des Knotens E80 53 47,0 
Wahre helioc. Länge der Ceres 1 _ 3 
in der Ekliptik 1 5% 86 a0. 
Lg. Sin. d. Arg. der Breite = 9,1993358 1 neg. 
Lg. Sin. der Neigung = 9,2657 109 
f 8,4650069 neg. ö 
Heliocentriſche Breite der Ceres = 18 430, 19% f füblich, 
Lg. des Rad. Vect. = 0,4306069 
Lg. Cos. der Breite = 9,9998180 
Lg. d. abgekuͤrzten Diſtanz = 0,4304219 


S. 194. Um endlich noch zu zeigen, wie aus dem he⸗ 
liocentriſchen Ort eines Planeten und vi gleichzeitigen 


Bohnenbergers Aſtronomie, 
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Ort der Erde in ihrer Bahn fein geocentriſcher Ort gefun⸗ 
den werden kann, ſey die Sonne in § (Fig. 63.), die Erde 
in 7, der Planet in P, aus welchem das Perpendickel PR 
auf die Ebene der Erdbahn oder der Ekliptik gefällt ſey. 
Man verbinde die Mittelpunkte der Sonne, des Planeten, 
und der Erde durch die geraden Linien ST, SP, PT, und 
ziehe aus dem Mittelpunkt § der Sonne und dem Mittel⸗ 
punkt T der Erde an den Fußpunkt R des Perpendickels 
die geraden Linien SR, TR, Die Linie SY gehe aus dem 
Mittelpunkt der Sonne an den Punkt der Fruͤhlingsnacht⸗ 
gleiche, und mit ihr ſey durch den Mittelpunkt T der Erde 
die Parallele 7 gezogen; fo wird / 1% die geocentriſche 
Laͤnge, und RT Pbie geocentriſche Breite des Planeten ſeyn. 
In dem Dreyeck KS kennt man den Radius Vector 57 
der Erde, die abgekuͤrzte Diſtanz SR des Planeten, und 
den Zwiſchenwinkel AST, welcher dem Unterſchied der bes 
liocentriſchen Länge des Planeten und der Länge der Erde 
gleich iſt, und der Commutationswinkel heißt. Man kann 
alfo den Winkel STR finden, welcher der abgekuͤrzten Dis 
franz SR gegenüber liegt, und der Elongationswinkel ges 
nannt wird. Man kennt aber auch den Winkel 15, 
welcher der Laͤnge der Sonne oder der um 180 Grade ver⸗ 
mehrten Laͤuge der Erde gleich iſt; folglich hat man auch den 
Winkel FTR=F'TS- STR (im Fall der Figur) oder die 
geocentrifche Länge des Planeten. Weil nun die Winkel 
STE, EST des Dreyecks STR gegeben find; fo iſt in 
den zwey bey & rechtwinklichten Dreyecken, welche die Sei⸗ 
te Lie gemeinſchaftlich haben, das Verhaͤltniß der Seiten 
ST und TR, mithin, weil die heliocentriſche Breite LA 
gegeben iſt, der Winkel PTR oder die geocentrifche Breite 
des Planeten gegeben, welche noͤrdlich oder ſuͤdlich iſt, je 
nachdem die heliocentriſche Breite noͤrdlich oder ſuͤdlich iſt. 
Eudlich findet man durch die Aufloͤſung des Dreyecks RST 
die Seite ZR, und daraus ferner die Hypotenuſe 1 des 
rechtwinklichten Dreyecks PIR, oder den Abſtand des Pla— 
neten von der Erde. 
Rechnet man immer den Commutarionswinkel 18K 
von dem Ort der Erde 1 an, nach der Richtung ihrer Be⸗ 
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wegung, welches gefchiehet, wenn man von der wo noͤthig 
um 360 Grade vergroͤßerten heliocentriſchen Laͤnge des Pla⸗ 
neten die Laͤnge der Erde abzieht; ſo muß man den Elon⸗ 
gationswinkel STP von der Länge der Sonne abziehen, 
wenn der Commutationswinkel kleiner iſt als 80“, hinge⸗ 
gen ihn zu der Laͤnge der Sonne addiren, wenn der Com⸗ 
mutationswinkel größer als 1809 iſt, um die geocentriſche 
Laͤnge des Planeten zu erhalten, wie man leicht findet, 
wenn man die Figur fuͤr dieſen Fall entwirft. 


$. 195. Sey die heliocentriſche Laͤnge des Planeten = Z, 
feine heliocentriſche Breite = b fein Radius Vector = r, die Laͤn⸗ 
ge der Erde = E, ihr Radius Vector A; fo iſt der Commuta⸗ 
tionswinkel 1 E, welcher, wie in dem Fall der Figur klei⸗ 
50 ar 180° fey, Sucht man einen Huͤlfswinkel durch die 

orme u 


fo ift die Tangente der halben Summe y der zwey übrigen Wins 
kel des Dreyecks STR 


1-E 
= Cotang. ＋ Tg. (#450) fuͤr den Halbmeſſer 1, wenn v Cos. ö 


A, und der Elongationswinkel = 90 (I-E) , welcher 
in gegenwaͤrtigem Fall von der Laͤnge der Sonne abgezogen wer⸗ 
den muß, um die geocentriſche Länge des Planeten zu erhalten. 
Wendet man dieſe Formel auf den Fall an, wo 1 Cos. b A; fo 
wird © 455 und daher „ negativ. Der Elongationswinkel 
wird = 90 2 (l- Ey -y oder dem kleineren der zwey übrigen 
Winkel des Dreyecks S1 KR gleich, wie es für den Fall ſeyn muß, 
wo SR SST. a 
Wenn der Commutationswinkel größer als 180 Gr. wird; 
fo werden „ und 90 2 (2- E), mithin auch der Elengatlons⸗ 
winkel negativ, welcher nun zu der Laͤnge der Sonne addirt wer⸗ 
den muß, um die geocentriſche Laͤnge des Planeten zu erhalten, 
und man findet leicht, wenn man die Figur für dieſen Fall ent⸗ 
wirft, daß die Formel allgemein iſt. FIRE: 
Da die aftronomifchen Tafeln ftatt der Längen der Erde die Länge 
der Sonne geben; fo ſetze man die Länge der letzteren Oz alsdenn iſt 


E = 1800 + 
© I-E 


IB 12.041807 = ID 90 und die Regel zur 


Ae der geocentriſchen Länge verwandelt ſich in die fols 
gende: 
N 2 


308 
Man ſuche die Winkel = und z durch die Formeln 


1.) Tang. & = He 


2.) Tang. 2 = Tg. za Tg. (- 450); fo iſt die geocentriſche 


Lange des Planeten — O ＋ = ＋2. MennZ<O; fo ads 


dirt man 360° zu Z, um abziehen zu konnen. Man nimmt im⸗ 
mer die ſpitzen Winkel, welche den Tangenten von x und 2 in 
den Tafeln entſprechen, und giebt denſelben mit den Tangenten 


einerley Zeichen. Der Winkel — — +2 iſt alsdenn die Elonga⸗ 


tion des Planeten von der Sonne, und zwar von dieſer an n 
; ieh a 
der Ordnung der Zeichen bis auf 360° in einem fort gezählt. ch 
Zu der Berechnung der geocentriſchen Breite hat man die 
Proportion 5 
SR: TR 5 : 
oder Tg. PTR: Tg. es; = Sin. STR : Sin. RST 


Tang PIR: Tg. 6 = Sin. (= +:) : Sin. (-O); 


Tang. 5 Sin. 2 ＋ 
Sin. (I 
12 
Endlich da SR: TIR D Sin. es +:) : Sin. (1 O) 
F I 5 
i 4 0 e 53 PT = Sin. (2 +:) Cos. PTR: Sin. (-O) 


woraus fich der Abſtand des Planeten von der Erde ergiebt. 


Noch iſt zu bemerken, daß wegen der Aberration (F. 136.) 
die ſcheinbare Länge der Sonne um 20/25 kleiner iſt, als die 
wahre. Die aſtronomiſchen Tafeln geben die ſcheinbare wegen 
der Aberration verminderte Laͤnge der Sonne, und daher muß 
man zu der aus den Tafeln gefundenen Länge der Sonne 180° 
o. 20% 5 addiren, um die wahre Länge der Sonne zu erhalten. 
Eben fo muß man zu der mittelſt der Clemente $. 191. gefundenen 
Länge der Erde 180 O“ 20½ 25 addiren, um die wahre Länge der 
Sonne zu erhalten. Gebraucht man bey der Berechnung des 
geocentrifchen Orts eines Planeten die Länge der Sonne, ſo ver⸗ 
größert man die aus den Tafeln gefundene um 20°,25, 

Beyſpiel. Man verlangt den geocentriſchen Ort der Ceres 
am 30. März 1810 Ab. um 8 Uhr mittlerer Zeit nach dem Mes 
ridian von Tübingen, N 


daher iſt 3.) Tang. der geoc. Breite = 


309 


Fuͤr dieſe Zeit iſt nach $. 193. Beyſp. 1. und 2. 
Die heliocentr. Laͤnge der Ceres 71° 56° 40°,14 


Länge der Erde = 189 26 22,58 
188 0 20.25 


Laͤnge der Sonne — 9 2642,83 
1-O = 62 29 5731 
3-0) — 6 
7 — 31 14 58, 3 
Lg. Cos. 5 = 0,4304219 (2 Beyſp.) 
Lg. R = 9,9998495 (I Beyſp.) 
Lg. Tg. x = 43057243 x = 690 38° 34',21 
26 15 SEEN) 
9,6615670 = Lg. Tg. 24 38 34,21 
14 1= 
18.75. 8 == 9,7830498 ; 5 — 31 14 58,65 
Lg. Tg. 2 = 9,4446168; * 15 33 719,50 


Elongationswink. = 46 48 18,15 
= 9. 2 26 225783 
Geoc. Länge der Ceres = 56 15 0,8 
g. Tg. 5 = 8,4652514 Ne. 
Lg. Sin. Elong. = = 9,8622447 
18,327 9961 
Lg. Sin. (-O) ='9.9479260 
Lg. Tg. geoc. Br. = 8,3800701; geoc. nr 3 „2577 
. der Ceres 8 1 22 27 8 


Lg. r Cos.b = ,43042 19 
Lg. Sin. (IO) = 9,9479260 


C. Lg. Cos, geoc. B. 0,0001250 
C. Lg. Sin. Elong. 9,1372853 


0, 1572823 Abſtand — Ceres) 
A von der Erde j 327890 


$. 196. Daß die Elemente der Bahnen des Uranus 
und der vier neuen Planeten nicht nach der bisher gezeigten 
Methode haben gefunden werden koͤnnen, erhellet aus der 
langen Reihe von Beobachtungen, welche dieſe Methode er⸗ 
fordert. Unter der Vorausſetzung der kepleriſchen Geſetze 
iſt eine kleine Anzahl von Beobachtungen zu der Veſtim⸗ 
mung der elliptiſchen Bahn eines Planeten hinreichend, und 
wenn man eine groͤßere Anzahl von Beobachtungen hat, als 
zu der Beſtimmung der elliptiſchen Elemente erfordert wer⸗ 
den; fo wird man für die Zeiten der übrigen Beobachtun⸗ 
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gen nach $. 190, und 194. die geocentriſchen Oerter des 
Planeten berechnen, und durch die Vergleichung derſelben 
mit den beobachteten die Richtigkeit dieſer Vorausſetzung 
- prüfen koͤnnen. 

Um hievon einen Begriff zu geben, fey a und ö die 
halben Axen der elliptiſchen Bahn, welche durch die als Eins 
heit angenommene mittlere Entfernung der Erde von der 
Sonne aus iedruͤckt ſeyen. Die ſideriſche Umlaufszeit des 
Planeten ſey = 1, die Zeit, in welcher er einen Sector 
von dem Flaͤcheninhalt 4 beſchreibt ſey = t, und die ſideri⸗ 
ſche Umlaufszeit der Erde !: Vermoͤge ll. 38. Kegelſch. 
wird, wenn der halbe Umfang eines Kreiſes zu ſeinem Halb⸗ 
meſſer ſich wie m: 1 verhält, der Flaͤcheninhalt der N 
= abr, und nach dem zweyten kepleriſchen Geſetz (§. 179. 

: abr: A fen. 
Aber 7: T7 2: % (III, kepl. Geſetz. §. 180.) 
folglich FS | 


=aVp: A, wenn der halbe Parameter 
der Ellipſe = v iſt. 


Daher iſt t 2 . vr (Vergl. F. 204. n. 9. u. 10.) 


Demnach iſt, weil 7 und » befaunt find, durch den 
Inhalt des Sectors und den halben Parameter der Ellipſe 
die Zeit gegeben, in welcher derſelbe von dem Planeten be⸗ 
ſchrieben wird. 

Nun wird durch jede geocentriſche Laͤnge und Breite 
eines Planeten die gerade Linie der Lage nach beſtimmt, auf 
welcher ſein wahrer Ort liegen muß, weil man fuͤr den Au⸗ 
genblick der Beobachtung den Ort der Erde mittelſt der be⸗ 
kannten Elemente ihrer Bahn berechnen kann, von welchem 
jene gerade Linie ausgeht. Waͤre die Ebene der Planeten⸗ 
bahn der Lage nach gegeben; ſo wuͤrde jede auſſerhalb der 
Knotenlinie beobachtete geocentriſche Laͤnge und Breite des 
Planeten ſeinen wahren Ort beſtimmen ). Dieſer muß nem⸗ 


*) Apollonius ebene Oerter, uͤberſetzt von Camerer, zwepter Anhang, 
10 Aufgabe, S. 421. u. f. 


2 
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lich in den Punkt fallen, in welchem die nach dem Planes 
ten gezogene Geſichtslinie der Ebene ſeiner Bahn begegnet. 
Man nehme eine Laͤnge des aufſteigenden Knotens und eine 
Neigung der Bahn nach Belieben an, wodurch die Lage der 
Ebene der Bahn beftimmt iſt; fo wird jede auſſerhalb der 
Knotenlinie beobachtete geocentriſche Laͤnge und Breite einen 
in der angenommenen Ebene liegenden Radius Vector der 
Lage und der Aroͤße nach beſtimmen, und durch drey ſolche 
eocentriſche Laͤngen und Breiten werden drey Radii Vector 
res der Große und der Lage nach gegeben ſeyn. Mithin 
wird F. 181. und 182.) die Ellipſe gegeben ſeyn, welche 
den Mittelpunkt der Sonne zu einem ihrer Brennpunkte 
hat, und durch die drey in der angenommenen Ebene lie⸗ 
gende Oerter des Planeten geht. Man berechne den Iu—⸗ 
halt der von der erſten zur zweyten, und von der erſten zur 
dritten Beobachtung beſchriebenen Sectoren; ſo hat man, 
weil die Ellipſe, und daher auch ihr halber Parameter ge⸗ 
geben iſt, vermoͤge des oben bewieſenen die Zeiten, in wel: 
chen ſie beſchrieben wurden. Dieſe Zeiten ſind aber auch 
durch die Beobachtungen gegeben; folglich wird die Plane⸗ 
tenbahn durch drey geocentrifhe Längen und Breiten, wel⸗ 
che auſſerhalb der Knotenlinie beobachtet worden ſind, be⸗ 
ſtimmt. Die Länge des Knotens und die Neigung der Bahn 
muͤßen nemlich ſo gewaͤhlt werden, daß die Zwiſchenzeiten 
zwiſchen der erſten und zweyten und zwiſchen der erſten und 
dritten Beobachtung mit den beobachteten uͤbereinſtimmen. 
Hat man einmal eine Neigung der Bahn und eine Laͤnge des 
Knotens gefunden, bey welchen die berechneten Zwiſchenzeiten 
nahe mit den beobachteten zutreffen; ſo kann man die Bahn 
unter zwey Hypotheſen, das einemal mit einer etwas geaͤnder⸗ 
ten Neigung, das anderemal mit einer etwas geaͤnderten 
Laͤnge des Kuotens berechnen, die Unterſchiede der anfangs 
und der unter jeder dieſer Hypotheſen berechneten Zwiſchen⸗ 
zeiten den Unterſchieden der Neigungen und der Laͤngen des 
Knotens proportional ſetzen, und durch Interpolation fin⸗ 
den, um wie viel die angenommenen Elemente der Bahn 
geändert werden muͤßen, damit die Unterſchiede zwiſchen den 
beobachteten und berechneten Zwiſchenzeiten verſchwinden. 
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F. 197. Um aus der gegebenen Lage der Ebene der Bahn 
und einer auſſerhalb der Knotenlinie beobachteten geocentriſchen 
Laͤnge und Breite eines Planeten die Lage und Größe feines Ra⸗ 
dius Vector zu finden, ſey NV (Fig. 64) die Knotenlinie, S 
die Sonne, T die Erde, P der währe Ort des Planeten. Man 
ziehe ST, SP, PT, fälle aus dem Ort P des Planeten das 
Perpendickel PR auf die Ebene der Ekliptik, und von R die 
DPerpennidel RH, RJ auf ST, NN.. Zieht man die geraden 
Linen P. PH; fo werden auch dieſe auf den geraden Linien 
NN ,ST bezichungsweiſe ſenkrecht (Bew. XI, 35.), und die 
Winkel PIR, PHR die Neigungswinkel der Ebene der Bahn 
und der Ebene SPT gegen die Ebene NST' der Ekliptik ſeyn. 
Man kennt nun den Radius Vector S ' der Erde, die geocen⸗ 
triſche Breite PTR des Planeten = b, den Winkel STAR = 
dem Ueberſchuß der geocentriſchen Länge Z des Plafieten über 
die Laͤnge O der Sonne = -O, den Winkel NST = dem 
Ueberſchuß der Laͤnge der Erde über die Länge gz des aufſteigen⸗ 
den Knotens, und den Neigungs winkel P/ R = i. Alle dieſe 
Winkel werden, wie in der Figur, ſpitz angenommen. Noch zie, 
he man SR, und ſetze die Winkel RS.] = a, RST g b, 
NSP EY TSP 

Da Sin. tot.: Cotg. PHR = PR: RN 

Sin. RTS: Sin, tot. = RH: IR 
iſt Sin. KTS: Cotg. FHR = ER: TR 
Pe ei = Sin. tot.: Cotg. PTR; 
Sin. (-O) Cotg. b 
Sin. tot. 
Ferner Sin. NSP : Sin. TSP PN: PH 


Daher 1.) Cotang. E = „ für Sin. tot. 1. 


oder 2.) Sin. x: Sin. Sin. H: Sin. ,. 
Sodenn Cos. VSP: Cos. TI = 8J : SH, 

oder 3.) Cos. x : Cos. y Cos. 4: Cos. 5. 
Endlich Tg. 4 : Tg, & = R NM 
oder 4) Tg. H: Tg. 2 — Sin. a: Sin. 2. 


Aus der letzten Proportion folgt 


5.) Sin. (Hi): Sin. (7-2) Ig. * : Tg. 28 
Aus n. 3. erhält man 

. . at& „m, ab, 
Cotg. erg Tang. 3 Cotg. Fe Tg. =, 


—— 3 
oder Tg. 1 Her: 8 


Rue TER - “ — 
ſolglich auch tg. I. . Te. 29 Te. 3 Bee, 
2 
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= Sin. (-L i): Sin. (-i), u. 5. 


x R Rn Si 
Sin, F 
NR 2 * 2 


Aber aus n. 2. folgt 


Te. er FR: — = Te. = : Tg. = 
alſo iſt Tg. ei : Te. eg = Sin. N : re 
und 6.) Tg. er Tg- = — 8 : Sin. H-i 
Weil nun Tg. — : Te. 8 = — 
= Cotg, : Cotg. — 


fo iſt 7.) Tg. ehr Tg. ehr Cos. r : Co 


Durch die Proportionen n. 6. und 7. erhält man die halbe 
Differenz und die halbe Summe der Winkel VSP und TSP; 
folglich dieſe Winkel ſelbſt. Um den Radius Vector des Planes 
ten zu finden, ſuche man noch den Winkel STP, 

Es verhaͤlt ſich 5 ; 

Sin. tot.: Cos. JP T: TA 
Gos, FIR : Sin tot. = TR : 


folglich Cos. PTR : Cos. SIP = TR : TH 
— Sin. tot.: Cos. STR 
Demnach hat man 8.) Cos. STP = 8 
Man kennt alſo in dem Dreyeck ST'P die Seite ST, und 
die ihr anliegende Winkel, woraus man die Seite SP, oder 
den Radius Vector des Planeten erhaͤlt. 


b 
Weil a+b = NST = 180° +@- O; fo it r go 
8: O, und daher werden die zu der Aufldfung der Aufgabe 


erforderliche Formeln folgende ſeyn: 
Sin. (-O Cotg. 5 


RT Sin. tot. 
FFF 
Sin. tot. 


” Sin. 2(Z-?) 0 
C 2 2 
. Sin. (h) . 
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str es- U R-® 
5 Tg. a! = Cos. (Fh Cotg. 3 
Alsdenn ift das Argument der Breite des Planeten oder der 
Winkel re 
3 
ee 


7. 73 = = - — und der Radius Vector des Planeten. 


ST Sin. T 
Vis Sin- CT) J. 


$. 198. Die Aufgabe, aus drey der Größe und Lage nach 
gegebenen Radiis vectoribus die Ellipſe zu finden, iſt ſchon oben 
$. 182. aufgeldst worden. Man kann aber auch ihren halben 
Parameter p unmittelbar durch die gegebenen Größen ausdruͤcken. 
Es iſt, wenn man die in dem 182. und 18sften F. gebrauchte 
Benennungen beybehaͤlt, vermoͤge der Gleichung n. 9. §. 18 =. 
der Radias Vector. 

* 2 


7 1-FeCos.v’ und daher 


1.) e Cos. v 5 2, und eben fo 
2.) e Cos. (vw) = 2 — 1 
3.) Cos. (u--w‘) = = 1. 


7 


Dividirt man die zweyte Gleichung mit der erſten; fo erhält 
3 
Cos. ( 


Cos. v — 1 

Cos. v Cos, 1 Sin. v Sin. 0 N — 5 

5 Gee — 1 
4.) Cos. 1% Tg. v Sin. w 
und eben ſo durch die Diviſion der dritten Gleichung mit der erſten. 


ma 


„, 
5.) Cos. 10 — Tg. v Sin. 20 = ARE 


— 1. 


8 ＋ 
*) Olbers zeigte zuerſt dieſe Aufloͤſungsart in feiner Abhandlune über 
die leichteste und bequemste Methode, die Behn eines Cometen 
aus einigen Beobachtungen zu berechnen (Weimar, 292.) mit⸗ 
telſt der ſphaͤriſchen Trigonometrie. Andere Aufloſungsarten findet 
man in der Theoria mot. corp. coel, auctore Gauls, 9. 74. 
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Man multiplicire die Gleichung n. q. mit Sin. 10“, die n. 555 
mit Sin, w; und ziehe von dem erſteren Produkt das zweyte ab; 


ſo erhaͤlt man nach der Multiplication mit 5 - die Gleichung 


( — r) Sin. ( — 100 = er - 1 Sin. w! - (& — 10 Sin. r, 


und aus dieſer 


Sin. - Sin. / 4 Sin. (“ w) 
ee ee .. 
6)r Sin. % Sin. w’ Sin. (w'- w) % 
„ 1 f 1 


Hat man den halben Parameter gefunden; fo erhält man 
aus n. 4. N N 


* r (p-r‘) 
| 7.) 2 = 5 Pin, en) Cosec.w, 
und aus einer der drey erften Gleichungen, z. B. aus der erſten, 
TE 
BI rCos.v 


In Beziehung auf das F. 182. gegebene Beyſpiel ift 
20 — 1060 59° 40; Sin. 25 = 0.936333 T. 4 
1% = 249 39. 50 Sin. 0 0,9396760. 2 

wm S 143 „ 10; Sin. (% ue) = , 6012762. 


Sin. 2, Sin. 19, ＋ Sin. (G 1% = 2,4077854. 4 
Lg. Sin. 2% = 9,9806092 } 
Lg. r‘‘ = 0,1712452 
9.8093649; 0,6447093 
Lg. Sin.w'= 9, 8 neg. 
Lg. 7“ = „2104384 g 
9775253983 0,5788150 
Lg. Sin. (w‘-w) = 97794351 
Lg,r = 97458798 
9,6335553; 0,4300860 
1,6536103 
— 24977854 _ 1,5 10504. 
1,6536103 8 
17 = 1, 623448 Lg. = „2104384 
r — 1,300 ; Lg. = 0,1458798 
2-r = 0,1113045 Lg. = 9,0465108 
p-r' = - 0,112944 5 Lg. = 9,0528632. 
Lg. Sin. 20 - 9,9806092 
Lg. 1 (v) = 9, 1987430 
Lg. 7“ (p-r) Sin. 10 — 9,2375584 
9,9611846 
22 


) Olbers g. g. O, pag. 104. 
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>, 
un) Cosec. 0 — = 0,9145019 
Cotang.w — = 0,3056247 


Tang. 2 2 4 0, 088772 
v = 31° 20/ 10%,6, nahe wie in 9. 182. 
Lg. r = 0,1458798 
Lg. Cos. v = 9315238 
0,0773036 
Lg. (p-r) = 9,0465108 
Lg. e = 8,9691072 
. e = 0,09313377- 
Unter den zwey Winkeln, welche der Tangente von v ent⸗ 
ſprechen, waͤhlt man denjenigen, durch welchen e poſitiv wird, 
oder man beſtimmt v nach der im 182/ten §. gegebenen Regel. 


F. 199. Wenn die Bahn eines Planeten mit der 
Ekliptik zuſammenfaͤllt; fo kann die im 196ſten F. angezeig⸗ 
te Methode nicht angewendet werden. In dieſem Fall blei⸗ 
ben weil die Lage der Ebene der Planetenbahn gegeben iſt, 
noch vier Elemente der Bahn zu beſtimmen uͤbrig, wozu 
vier geocentriſche Längen erfordert werden. Eben dieſer 
Methode wird man ſich wegen der beſchraͤnkten Genauigkeit 
der Beobachtungen nicht bedienen koͤnnen, wenn die Nei⸗ 
gung der Planetenbahn gegen die Ekliptik ſehr klein iſt. 
Dieſer Fall trat bey der Bahn des Uranus ein, welche nur 
um 46 26“ gegen die Ekliptik geneigt iſt (S 19 1.). Unter 
der Vorausſetzung, daß der Planet um die Sonne als Mit⸗ 
telpunkt einen Kreis beſchreibe, kann ſeine Bahn leicht aus 
zwey geocentriſchen Laͤngen gefunden werden, und man hat 
auf dieſem Weg eine die erſten genäherten Beſtimmungen 
der Entfernung des Uranus und ſeiner Umlaufszeit erhal⸗ 
ten *). Es ſeyen P, Q (Fig. 65.) zwey Oerter des Planes 
ten in ſeiner kreisfoͤrmigen Bahn, deren Mittelpunkt in 
den Mittelpunkt § der Sonne falle, E. E die correſpon⸗ 
dirende Oerter der Erde, und die Punkte P, S, K und G. 
F, J, ſeyen durch gerade Linien mit einander verbunden. 
Durch die zwey beobachtete Laͤngen des Planeten ſind die 
Winkel PES = E, GES = A gegeben, und den Winkel 


) Blügel in Astr. Jahrb. für 1785. pag. 193, und in Jahrb. für 1786 
pag. 238. 
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ESE' =S kann man ebenfalls durch die Beobachtung der 
Sonne finden, oder man kann ihn mittelſt der bekannten 
Elemente der Erdbahn berechnen. Er iſt nemlich dem Uns 
terſchied der Laͤngen der Sonne zur Zeit der erſten und zwey⸗ 
ten Beobachtung gleich. Endlich kennt man die Abſtaͤnde 
A = F. H= R der Erde von der Sonne. Da vermoͤ⸗ 
ge der Vorausſetz ung die Plauetenbahn kreisfoͤrmig und 
mit der Sonne concentriſch iſt; ſo wachſen die Sectoren, 
welche der Planet um die Sonne beſchreibt, den Winkeln 
proportional, uud da die erſteren den Zeiten proportional 
find (II. kepl. Geſetz. , fo bewegt ſich der Planet mit einer 
gleichfoͤrmigen Winkelgeſchwindigkeit um die Sonne. Heißt 
nun die ſideriſche Umlaufszeit der Erde 7, des Planes 
ten 7 fein Abftand von der Sonne x, und die Zwiſchenzeit 
der Beobachtungen :; fo verhält ſich 
. T : t= 300: Wink. 380 
Aber 7: T N (III. kepl. Geſetz.) 
folglich 7: r = 360°: , 
und daher 1.) T8 = En Gr. 1 in Theilen des 
Halbmeſſers. Betrachtet man die Entfernung SP oder x 
als gegeben; ſo kennt man in dem Dreyeck PES zwey Geis 
ten PS, SK und den Gegenwinkel E der erſteren; folglich 
kann man den Winkel EIS oder / finden, welcher noth⸗ 
wendig ſpitz iſt, wenn SD = SE. Eben fo findet ſich der 
Winkel S oder Q. Und nun iſt 
2.) der Wink. ES = BE-QSE 
= PSE+S-QSE a 
= 180° (PrE)rS-(180°-(Q+E)) 
Ä ‚=S-P-E+Q+E 
Die Entfernung x ift alfo fo zu beſtimmen, daß der 
Winkel PS aus den Gleichungen n. I. und 2. gleich groß 
herauskommt. 8 
Es iſt sin. p = a und sin. C . E. Wenn nun 


% 


© in Vergleichung mit N ſehr groß iſt; fo hat man nahe 
5 = 8 Theilen des Halbmeſſers, 
* x b 


= 318 


und daher vermoͤge der Gleichung n. 2, wenn C, E und E’ in 
eben ſolchen Theilen ausgedruͤckt werden i 


7 3 
PSD SL E- ET Sin. E/ A Sin. E 
* 


Aber PSQ = Er aus n. I.; folglich 


R’Sin. E! R Sin. E Art 
— — — 
ER Pr EUTIN ET 


Vr ry ſetzt, die Gleichung / multiplicirt und fie mit dem 
Coefficienten von 7s dividirt, 


und wenn man 


K / Sin. E. R Sin. E amt N 
73 + 1 Yy —— ana 5 
ST T(SFE’-E) i 


Durch die Aufloͤſung dleſer Gleichung erhaͤlt man /, und 
x = , welcher genaͤherte Werth von = noch fo zu verbeſſern iſt, 
daß, wenn man die Winkel P und O nach den genauen Formeln 
berechnet, die Gleichungen n. I. und 2. einerley Werth von PSO 
geben, wie man leicht durch einige Verſuche und durch Interpo⸗ 
lation findet. Hat man à gefunden; fo erhält man durch das 
dritte kepleriſche Geſetz die ſiderlſche Umlaufs zeit des Planeten. 


Ferner find die Winkel P und O die Unterſchiede der geocentris 


ſchen und heliocentriſchen Länge des Planeten; folglich iſt auch 
ſeine heliocentriſche Laͤnge zur Zeit der erſten oder zweyten Beob⸗ 
achtung gegeben, und dadurch die ganze Bahn ſammt der Epos 
che der Länge beſtimmt. Eluͤgel fand nach dieſer Methode den 
Abſtand des Uranus von der Sonne = 18,974), welcher von 
feinem mittleren Abſtand 19,183 (F. 191.) nicht ſehr verſchieden 
iſt. Die Bahn wird am ſicherſten durch zwey Beobachtungen 
beſtimmt, wovon die eine vor, die andere nach der Oppoſition 
in der Naͤhe der Quadratur angeſtellt iſt. 


§. 200. Soll die Bahn als eine Ellipſe betrachtet 
werden; ſo werden auſſer der mittleren Diſtanz noch zwey 
Elemente, nemlich die Lage der Apfidenlinie und die Ex⸗ 
centricität, und daher zu ihrer Beſtimmung zwey geocen— 
triſche Laͤngen mehr als in der Kreishypotheſe erfordert. 
Nimmt man die mittlere Diſtanz, die Excentricitaͤt und die 
Laͤnge des Periheliums als gegeben an; ſo iſt dadurch, wenn 
die Bahn in der Ebene der Ekliptik liegt, die elliptiſche 
Bahn der Größe und der Lage nach gegeben. Jede geocen⸗ 
triſche Laͤnge beftimmt einen Ort eines oberen Planeten in 


*) Astr. Jahrbuch für 1786. pag. 240. 
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dieſer Ellipſe, welcher dahin fällt, wo die nach dem Planes 
ten gezogene Geſichtslinie die Ellipſe ſchneidet. Gehört der 
Planet zu den unteren; ſo kann die Ellipſe von der Geſichts— 
linie in zwey Punkten auf einerley Seite der Erde geſchnit⸗ 
ten werden, und man muß anderswoher wiſſen, welcher von 
den zwey Durchſchnittspunkten genommen werden muß. 
Durch vier geocentriſche Laͤngen werden vier von der Sonne 
ausgehende Radti Vectores der Lage nach beſtimmt. Mau 
kennt alſo, weil die Laͤnge des Periheliums gegeben iſt, die 
wahren Anomalien für die vier Beobachtungszeiten, woraus 
man mittelſt der Excentricität die mittleren Anomalien (F. 
185.) und die Zwiſchenzeiten der Beobachtungen findet. Es 
ſind aber drey von einander independente Zwiſchenzeiten, 
z. B. zwiſchen jeder der Beobachtungen und der naͤchſtfol⸗ 
genden gegeben; folglich werden die drey angenommene Ele⸗ 
mente der Bahn ſo zu beſtimmen ſeyn, daß die drey Zwi⸗ 
ſchenzeiten mit den beobachteten uͤbereinſtimmend heraus kom⸗ 
men, und die Bahn des Planeten wird durch vier geocen⸗ 
triſche Laͤngen gegeben ſeyn. N 

Iſt aber die Bahn gegen die Ebene der Ekliptik ge⸗ 
neigt; ſo werden, weil jetzt zwey neue Elemente, nemlich 
die Laͤnge des Knotens und die Neigung hinzukommen, 
auſſer den vier geocentriſchen Laͤngen zwey geocentriſche Brei⸗ 
ten des Planeten zu der Beſtimmung ſeiner Bahn erfordert. 
Man wuͤrde bey der Anwendung der hier angezeigten indi⸗ 
rekten Methoden eine große Anzahl vergeblicher Verſuche 
machen muͤßen, um die Elemente der Bahn zu finden, wenn 
man kein Mittel haͤtte, ſie durch einige wenige Beobachtun⸗ 
gen direkt naͤherungsweiſe zu beſtimmen. Prof. Gauß 
löste zuerſt die Aufgabe auf aus einigen wenigen keinen groſ⸗ 
ſen Zeitraum umfaſſenden und alſo keine Aus wahl zur An⸗ 
wendung ſpecieller Methoden verſtattenden Beobachtungen 
die Bahn eines Planeten zu beſtimmen, und machte ſeine 
Methoden in dem F. 123. angeführten Werk bekannt. In 
dieſem lehrt er zuerſt die Elemente der Bahn aus Beobach⸗ 
tungen, welche weder zu nahe bey einander liegen, noch zu 
weit von einander entfernt ſeyn dürfen, weil im erſten Fall 
die unvermeidlichen Fehler der Beobachtungen einen zu groſ⸗ 
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fen Einfluß auf die Elemente haben, im zweyten aber bie 
Kunſtgriffe einer Approximation nicht anwendbar ſeyn wuͤr⸗ 
den, beſtimmen. Aus der Anwendung ſeiner Methode auf 
die Bahnen der Juno und Ceres ergiebt ſich übrigens, daß 
eine heliocentriſche Bewegung der erſten von nicht mehr als 
7° 35 ſchon zu einer ſehr nahen Beſtimmung der Elemente 
hinreichend, und eine heliocentriſche Bewegung der letztern 
von 62° 55 nicht zu groß war, um auch hier noch die 
Approximationen gebrauchen zu koͤnnen. Sodenn zeigt er, 
wie durch eine größere Anzahl von Beobachtungen die Eles 
mente der Bahn auf die bequemſte Art immer mehr koͤnnen 
berichtiget werden. 


Viertes Capftel. 
Von den Bahnen der Cometen. 


§. 201. Da die Planetenbahnen Ellipſen find, in de⸗ 
ren einem Brennpunkt ſich die Sonne befindet; ſo iſt es 
naturlich, auch die Bahnen der Cometen als Ellipſen anzu⸗ 
nehmen, in deren einem Brennpunkt die Sonne iſt. Da 
aber dieſe Himmelskoͤrper nur als denn für uns ſichtbar find, 
wenn ſie den in der Naͤhe der Sonne liegenden Theil ihrer 
Bahnen beſchreiben; ſo muͤſſen ihre Bahnen ſehr ablang, 
oder ihre Excentricitaͤten in Vergleichung mit den Excentri⸗ 
citaͤten der Planetenbahnen ſehr betraͤchtlich ſeyn. Ver⸗ 
groͤßert man die Excentricitaͤt einer Ellipſe, ohne den Ab⸗ 
ſtand eines ihrer Scheitel von dem ihm zunaͤchſt gelegenen 
Brennpunkt zu veraͤndern; ſo wird die große Axe und zu⸗ 
gleich die Umlaufszeit (III. kepl. Geſetz.) wachſen, und der 
um den unbeweglich angenommenen Breunpunkt liegende 
Theil der Ellipſe wird ſich bey der Vergrößerung ihrer Ex⸗ 
centricitaͤt immer mehr einer Parabel naͤhern, welche mit 
der Ellipſe einerley Brennpunkt und Scheitel hat. Wenn 
nun die Bahn eines Cometen ſehr ablang iſt; ſo wird man 
den in die Naͤhe der Sonne und der Erde fallenden Theil 
derſelben, welchen er waͤhrend ſeiner Sichtbarkeit beſchreibt, 
ohne einen betraͤchtlichen Fehler als eine Parabel W 

ö — on⸗ 
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koͤnnen, deren Brennpunkt in dem Mittelpunkt der Sonne 
liegt, und welche die Ellipſe in ihrem Scheitel beruͤhrt Der 
Parameter der Ellipſe wird beſtaͤndig kleiner ſeyn als der 
Parameter der Parabel, aber ſich demſelben bey der Ver⸗ 
groͤßerung der Excentricitaͤt der Ellipſe immer mehr nähern, 
Nimmt man ferner an, daß das kepleriſche Geſetz der Flaͤ⸗ 
cheuraͤume auch für die Parabel gelte; fo werden die Zeiten, 
in welchen die paraboliſchen Sectoren beſchrieben werden, 
im zuſammengeſetzten Verhaͤltniß aus den direkten ihrer 
Flaͤchenraͤume und dem umgekehrten der Quadratwurzeln 
aus den Parametern der Parabeln ſeyn, welchen fie zugehös 
ren (FH. 196.). Demnach wird, wenn die ſideriſche Um⸗ 
laufszeit der Erde = 1, ihr mittlerer Abſtand von der Son⸗ 
ne = 1, der halbe Parameter der Parabel, in Theilen jez 
nes mittleren Abſtands ausgedruckt, = p, der Inhalt des 
paraboliſchen Sectors = A, und die Zeit, in welcher er bes 


* ’ 4 BG ‚2:4 
ſchrieben wird, =t if, t= 1 ſeyn *). 


§. 202. Eine Parabel iſt gegeben, wenn man ihren 
Brennpunkt, Parameter, und die Lage ihrer Axe kennt; 
folglich iſt die Groͤße und Lage einer paraboliſchen Cometen⸗ 
bahn beſtimmt, wenn man die Länge des aufſteigenden Kno⸗ 
tens, die Neigung der Bahn gegen die Ekliptik, die Laͤnge 
des Periheliums (welcher Punkt in den Scheitel der Para⸗ 
bel faͤllt) und den Parameter (oder den vierten Theil deſſel⸗ 
ben, welcher dem kleinſten Abſtand des Cometen von der 


*) Sevelius nahm nach der Analogie der geworfenen Körper die Bahnen 
der Cometen als Parabeln an, und Doͤrfel, ein Geiſtlicher zu Plauen 
im Vogtlande, zeigte, daß der im Jahr 1680 erſchienene Comet um 
die Sonne als Brennpunkt eine Parabel beſchrieben habe. Aſtrono⸗ 
miſche Betrachtungen des großen Cometen, welcher 1680 und 1681 
erichienen, deſſen zu Plauen angeſtellte Observariones, von M. G. 
S. D. (örfel) 168 1.) Histoire de Acad. roy. des sc. de Berlin. 1745. 

ag. 48. Vaͤſtner in den Schriften der Leipziger Gef. der fr. K. 1. 

h. Newton bewies in ſeinen 1687 zuerſt erſchienenen Principien, 
daß auch die Radii Vectores der Cometen den Zeiten proportionale 
Flaͤchenraͤume ihrer um die Sonne als Brennpunkte beſchriebenen pa⸗ 
raboliſchen Bahnen abſchneiden, und zeigte die genaue Liebereinftims 
mung ſeiner Theorie mit den Beobachtungen eben dieſes Cometen, deſ⸗ 
fen Bahn er beſtimmte. (Philosophie naturalis principia mathem. 
L. III. prop. XL, XLI, XLII.) 


Bohnenbergers Aſtrono mie. K 
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Sonne gleich ift) kennt. Zu dieſen vier Stücken muß noch 
die Zeit des Durchgangs durch das Perihelium hinzukom⸗ 
men, um den Ort des Cometen für jede gegebene Zeit bes 
rechnen zu können. Dieſe fünf Stuͤcke heißen die parabo⸗ 
liſchen Elemente der Cometenbahn, bey welchen man noch 
zu bemerken hat, ob der Comet von der Sonne aus geſehen 
ſich mit den Planeten nach einer, oder nach der entgegenge⸗ 
ſetzten Richtung bewege, oder, wie man ſich gewoͤhnlich aus⸗ 
drückt, ob der Comet rechtlaͤufig oder ruͤcklaͤufig ſey. 

Es ſey nun ANN (Fig. 66.) eine Parabel, deren Brenn⸗ 
punkt V, Scheitel A, und deren Axe die gerade Linie APF' 
ſey. Verlaͤngert man die Axe uͤber den Scheitel hinaus nach 
G fo, daß AG=AF, und zieht durch & eine gerade Linie 
HH auf GP ſenkrecht; fo heißt dieſe die Tirectrix der Pas 
rabel. Zieht man durch beliebige Punkte N, M der Paras 
bel die Parallelen MY, N Q mit der Axe 4! bis an die Dis 
rectrix; ſo meſſen dieſe die Abſtaͤnde jener Punkte der Pa⸗ 
rabel von der Directrix, welche beſtaͤndig den Abſtaͤnden 
FM, FM eben dieſer Punkte von dem Brennpunkt / gleich 
find (Kegelſch. I, 1.). Man ziehe MP, M'P auf die Axe 
ſenkrecht, und verlaͤngere durch den Endpunkt des kleineren 
Perpendickels gehende Parallele G bis an das größere 
Perpendickel nach K; fo iſt FM - FU=MQ - MQ= 
RQ-QM= MR. Sind zwey Punkte N, . der Paras 
bel und ihr Brennpunkt gegeben; fo iſt die MR, und weil 
der Winkel MRM ein rechter iſt, der Punkt R gegeben, 
welcher gefunden wird, wenn man um die Chorde WM" als 
Durchmeſſer einen Kreis beſchreibt, und in denſelben von 
dem Endpunkt des größeren Radius Vector an eine Chorde 
M'R traͤgt, welche feinem Ueberſchuß über den kleineren 
Radius Vector gleich if. Mithin iſt auch die MR, und 
daher die Axe A der Lage nach gegeben. Nimmt man 
nun auf der über M hinaus verlängerten RU die N= MF, 
zieht durch Q die Parallele E mit M'R, welche der vers 
langerten Pin G begegnet, und halbirt Gin A; fo iſt 
Ader Scheitel der Parabel, welche alſo durch zwey der 
Größe und Lage nach gegebene Radius Vectores gegeben iſt. 
Da man aber von dem Punkt M an zwey Chorden MK, 
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M in den über MM als Durchmeſſer beſchriebenen Kreis 
tragen kann; ſo koͤnnen durch die zwey gegebene Punkte 
M, N zwey Parabeln beſchrieben werden, welche den ges 
meinſchaftlichen Brennpunkt Y haben, wie man in der Figur 
ſiehet, in welcher die auf die zwey Parabeln ſich beziehende 
Axen und Scheitel mit denſelben Buchſtaben, aber in Wer 
ziehung auf die andere Parabel mit einem beygefuͤgten Strich 
bezeichnet ſind. Um alſo die Parabel ganz zu beſtimmen, 
muß man wiſſen, ob der auf der Seite des Periheliums lie⸗ 
gende Winkel, welchen die Radii Vectores mit einander ma⸗ 
chen, kleiner oder größer als 180 Gr. werden ſoll. Im er⸗ 
ſten Fall wird der Scheitel der geſuchten Parabel in 4, im 
zweyten in A ſeyn. Eben dieſe Figur zeigt, daß die Con⸗ 
ſtruktion der Parabel dieſelbe bleibt, wenn, wie es bey der 
zweyten dieſer Parabeln der Fall iſt, die gegebenen Punkte 
auf eutgegengeſetzte Seiten der Axe 4% fallen. Wenn die 
zwey Radii Vectores einander gleich ſind; ſo faͤllt die 
ihren Zwiſchenwinkel halbirende gerade Linie mit der Axe 
zuſammen, und die fernere Conſtruktion bleibt wie vorhin. 


ai “ 

H. 203. Iſt die Parabel gegeben; ſo findet man leicht 
den Inhalt des Sectors, welchen zwey der Lage nach gegebe⸗ 
ne Radi Vectores FM, FM abſchneiden. Es iſt nemlich die 
Flaͤche A= g A N P (Kegelſch. I, 36.) und der 
Inhalt des Dreyecks TY = H ; folglich Sect. 
AFM=(2 Ab EAD) PU = (4 AF+3AP) Hl. Eben 
fo findet fih der Set. A = Flaͤche AU P - Dreyeck 
FPM = (2 AF+44P') PM Folglich iſt der Inhalt 
des Sectors NV = dem Unterſchied der gefundenen zwey 
Sectoren gegeben, wenn ſie wie hier auf einerley Seite der 
Axe AP liegen. Fallen ſie auf verſchiedene Seiten; fo 
nimmt man ihre Summe. Demnach kennt man auch die 
Zeit, in welcher dieſer Sector iſt beſchrieben worden (g. 
201.). Hieraus erhellt die Möglichkeit, die Bahn eines 
Cometen durch einige wenige Beobachtungen unter der Vor⸗ 
aus ſetzung einer Parabel zu beſtimmen. Nimmt man die 
Laͤnge des Knotens und die Neigung der Bahn als gegeben 
an; ſo iſt durch jede auſſerhalb der * beobachtete 

* 2 
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geocentriſche Laͤnge und Breite des Cometen fein Radius 
Vector für die Zeit der Beobachtung der Groͤß und Lage nach 
gegeben (F. 90.). Durch zwey Laͤngen und Breiten des Co⸗ 
meten ſind zwey Radii Vectores gegeben, und durch dieſe iſt 
die Parabel beſtimmt. Man wird den Flaͤcheninhalt des 
zwiſchen denſelben liegenden Sectors und daraus ferner die 
Zeit, in welcher er beſchrieben wurde, berechnen, welche mit 
der beobachteten uüͤbereiuſtimmen muß. Da man aber zwey 
der geſuchten Elemente der Bahn als gegeben angenommen 
hat; ſo wird zu ihrer Beſtimmung noch eine Beobachtung 
erfordert, welche übrigens nicht mehr vollſtaͤndig ſeyn darf. 
Kennt man z. B. nur noch eine Laͤnge; fo iſt die Lage einer auf 
der Eben der Ekliptik ſenkrechten Ebene gegeben, in wels 
cher der wahre Ort des Cometen liegen muß. Dieſer Ort 
muß aber auch auf der gefundenen Parabel liegen; folglich 
iſt er mittelſt des Durchſchnitts der Parabel und jener Ebe⸗ 
ne gegeben. Iſt aber ſtatt der Länge eine Breite gegeben; 
ſo muß der wahre Ort des Cometen auf der Oberflaͤche ei⸗ 
nes auf der Ekliptik ſenkrecht ſtehenden geraden Kegels liegen, 
deſſen Seitenlinie gegen ſeine Axe um das Complement der 
beobachteten geocentriſchen Breite geneigt iſt, und daher iſt 
der Ort des Cometen in feiner Bahn mittelſt des Durchs 
ſchnitts dieſer Kegeloberflaͤche und der Parabel gegeben. Als 
denn iſt noch ein Radius Vector der Groͤße und Lage nach, 
mithin der von der zweyten Beobachtung an beſchriebene 
Sector und die Zeit, in welcher er beſchrieben wurde, geges 
ben, welche der zwiſchen der zweyten und dritten Beobach⸗ 
tung verfloßenen Zeit gleich feyn muß, wenn die angenom⸗ 
mene Laͤnge des Knotens und die Neigung der Bahn ride 
tig ſind. Findet ſich ein Unterſchied; ſo muß man dieſe 
Stuͤcke ſo lange veraͤndern, bis die beobachteten Zwiſchen⸗ 
zeiten mit den berechneten übereinftimmen. Da zur Bes 
ſtimmung einer Cometenbahn nur fünf Elemente erfordert 
werden, fo find dazu funf von einander independente durch 
die Beobachtungen gefundene Stücke, ; B. drey Laͤngen 
und zwey Breiten, oder zwey Längen und drey Breiten, 
hinreichend. Dieſe Rechnungen laſſen ſich aber noch berraͤcht⸗ 
lich abkürzen. Man hat nemlich nicht noͤthig, die Parabel 
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zu beſtimmen, um die Zeit zu finden, in welcher ein Sec⸗ 
tor derſelben beſchrieben wird, denn dieſe iſt, wie hernad) 
gezeigt werden ſoll, durch zwey Radios Vectores und die 
ihre Endpunkte verbindende Chorde der Parabel unmittel⸗ 
bar gegeben. Hat man nun die Länge des Knotens und die 
Neigung der Bahn ſo beſtimmt; daß die berechneten Zwi⸗ 
ſchenzeiten mit den beobachteten uͤbereinſtimmen; ſo berech⸗ 
net man, wenn drey vollſtaͤndige Beobachtungen gegeben 
ſind, die durch den erſten und dritten Ort des Cometen 
gehende Parabel. Der erſte und zwehte Ort giebt eine 
zweyte, und der zweyte und dritte eine dritte Parabel. 
Die zwey letzteren muͤſſen mit der erſten einerley Länge und 
Abſtand des Periheliums haben, wenn die drey Dexter des 
Cometen in einer Parabel liegen ſollen, oder die Unterſchie⸗ 
de dürfen wenigſtens nicht größer ſeyn, als die von den 
Beobachtungsfehlern berrührenden Abweichungen. Oder 
man berechnet mittelſt der erſten Parabel die geocentriſche 
Länge und Breite des Cometen fur die Zeit der mittleren 
Beobachtung, welche mit den beobachteten uͤbereinſtimmen 
müſſen, und fo dient eine größere Anzahl von Beobachtun⸗ 
gen, als zu der Beſtimmung der paraboliſchen Elemente 
erfordert werden, zur Pruͤfung der Hypotheſe einer para⸗ 
boliſchen Bahn. Endlich kann man durch drey nicht zu weit 
von einander entfernte Beobachtungen der Loͤnge und Breite 
eines Cometen feine paraboliſche Bahn naͤherungsweiſe bes 
ſtimmen, wodurch das vorhin geteigte Verfahren abgekürzt 
wird, weil man aus dieſen vorläufig geſundenen Elementen 
die Länge des Knotens und die Neigung der Bahn ſchon 
nahe kennt, und dadurch eine Menge vergeblicher Verſuche 
erſpart wird. N a 


F. 303. Die Bahn eines Cometen kaun durch drey nicht zu 
weit von einander liegende geocentriſche Oerter deſſelben mittelſt 
einer geometriſchen Conſtruktion beſtimmt werden. Als Vorbe⸗ 
reitung auf dieſelbe werden folgende Sätze voraus geſchikt. Es 
ſey angm (Fis. 67.) eine Parabel, deren Scheitel a, Axe an, 
und Breunpankt f ſeyen. Man ziehe eine Chorde mu, halbire 
fie in g, ziehe dürch g die Parallele 8 mit der Are aß, welche 
der Parabel in 9 begegne, und durch J die Parallele ge mit mn; 
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fo berührt dieſe die Parabel in dem Punkt 9 (Kegelſch. I. 12. Zuſ. 
5.7, und ſchneidet die verlängerte Are in t ſo, daß, wenn man 
das Perpendickel gr. auf die Are fällt, ra = at (K. I, 1. Zuf. 
e 1105 Fg; ſo iſt u = ar af (K. I, 1. Zuſ. 3.) 
S 

Die fg begegne der Chorde mn in e; fo find wegen der Pas 
rallelen un und tg die Dreyecke gge und Fge gleichwinklicht, 
und daher iſt 

1. 9% = ge. — 

Man halbire den Winkel /t durch die Fe; fo halbirt dieſe 
die ge in s und ſchneidet fie ſenkrecht. Weil nun auch ra = at; 
fo iſt die durch @ und „gezogene r mit gr parallel, und daher 
auf der Are ſenkrecht. Folglich verhaͤlt ſich 753 : ff: af, 


F h : af, oder 

2.) f = Vi: Val. 

Man ziehe n' durch e ſenkrecht auf fg, und nehme auf 
beyden Seiten von e die em‘, en! = gm oder gn; fo ift das 
Quadrat von mie oder nie = Quadr. von gm = 4fg d 98 
(Kegelſch. I, 14.) 4g > ge (n. 1.). Daher liegen die Punk⸗ 
te m’gn‘ auf einer Parabel, deren Scheitel 9, Brennpunkt f 
und Parameter = 4/9 iſt. Mithin iſt (K. I, 1. Zuſ. 3.) 
0 % ick te fies. 

Man ziehe durch m, gen die Parallelen mh, gi, nk mit 
gr, und an den Punkt 37, in welchem die verlaͤngerte gi der 
Parabel begegnet, den Radius Vector fg‘, Alsdenn iſt (Kegelſch. 
i, 1. Zuſ. 3.) 7 - — 

/m = af = ai ＋ i ef 

= al i (weil ag — 
und n = a 5 3 folglich I ne 


= $ 2ai+2af 
. isn — j 25 Que 41 La = 09 
erner fr‘ = fg 2 —=f4Ht ri 
. fa 2 a Tri (weil ar T af = 

Alſo iſt fm’ = fe’, und daher 

3.) af, = 2fg‘ = fm + fs (n. 4.) 

Es begegne die wo nöthig verlaͤngerte Chorde mn der fs 
in v; fo find sv und ge die Hoͤhen der paraboliſchen Abſchnitte 
amg, umg. Alſo verhaͤlt ſich (Kegelſch. I, 36. Zuſ.) 

Abſchn. amg: Abſchn. am = ge: sv 
= fe: 
= Dreyeck mern !: Dreyeck mfn. 
Folglich verhält ſich auch die Summe der Vorderglieder zu der 
Summe der Hinterglieder wie fe: fv, das iſt 
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Sector mn f: Sect. mnf = fe : fv 
mfg: fs 
= Vfg:voaf(u.2.) 


Sector nf Sector n 
Alſo iſt 6.) Va 5 ERBE 
Vermdge I, 36. Kegelſchn. iſt 
d. Abſchnitt amg = z mie x eg = 3 me (fm! fe) (n. 3.) 
Da nun das Dreyeck „n! = me . fe 
fo iſt der Sector „ = 3 A I fe) e ; 


GH + fo) V afa fm’ -fo) , weil me” —afy ge 
2% (fin - fi) (n. 3.) 


e = fm f V le 
mn Va Um fe) + V H ImHfe) Un Id 
fm. Va Ju fe) + n n, Ye 
Abet a (/ . ſe) a ſu. 4 2 V Hu, Hm’) H, 
fm mie fm ine d. 2 fa Tie) Un ne 
Vn Ene 4 Vn, n 
fu tt) = Vf. Tun, 4 Vfm me. 
Folglich . n Vn, File fin, V f. mie 
Tun Tie ＋ me Jm mo, 
(ii 4 m’e) Vf. Tun - ({m'-m!e) V fm‘ N. 
Daher iſt vermoͤge der Gleichung n. 6. 
Sector af _ (fn, T's ( fame 


Ver. 
A ia, 


und, weil der halbe Parameter der Parabel anm = 2af iſt, ver. 
möge F. 196. die Zeit, in welcher der paraboliſche Sector myn 


beſchrieben wird, 
J ((fm4fs-t mn) + fa - mn)? 
Bye: 0 ee E) 


Eben fo kann gezeigt werden, daß, wenn der Winkel, wel⸗ 
chen die Radii Vectores auf der Seite des Periheliums mit eins 
ander machen, größer als 180° iſt, 


2 fm Tn + un fun- LT - mn} 
G ei Cee) 


. 
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Alſo kann die Zeit, in welcher ein Sector der Parabel be⸗ 
ſchrieben wird, unmittelbar aus den zwey Radiis vectoribus und 
der ihre Endpunkte verbindenden Chorde der Parabel gefunden 
werden *). a 6 

In Beziehung auf den Faktor bi ift noch zu bemerken, daß 

E 


er wegen der Maſſe der Erde und des Cometen eine kleine Mo⸗ 
dification leidet. Es iſt nemlich, wie in der phyſiſchen Aſtrono⸗ 
mie gezeigt wird, wenn die ſideriſche Umlaufszeit der Erde = T, 
die eines Planeten = 2, die mittlere Entfernung der Erde von 
der Sonne = 1, des Planeten = 4, und die Maſſe der Sonne 


=I geſetzt wird, ſtatt der aus dem dritten kepleriſchen Geſetz 


ſich ergebenden in $. 169. gebrauchten Proportion zu ſetzen T: T’ 
VII: a T. Alsdenn wird ſich der im 169. F. ges 
gebene Ausdruck der Zeit durch den Inhalt A des elliptiſchen 
Sectors und den halben Parameter p der Ellipſe in folgenden 
verwandeln. 


90 48 VII 


2 
welcher auch fuͤr paraboliſche Bahnen gilt. Bey einer erſten An⸗ 
naͤherung ſetzt man o, und man kann uͤberhaupt, wenn es 
um die Beſtimmung der Bahn eines Cometen zu thun iſt, im⸗ 
mer ſeine Maſſe vernachlaͤßigen; folglich hat man nur die Zahl 


r mit VT zu multipliciren, um die Maſſe der Erde in 
Rechnung zu nehmen, welche übrigens hier keinen ſehr merklis 
chen Einfluß hat. Es iſt nach Laplace **) die Maſſe der Erde 
= 337056 der Maſſe der Sonne, und daher a 
g. (I+%) = 0,0000012884 
231g. (1 +), r 0,000-006442 + 
Lg. 1 = 2,5625978:38 nach F. 191. 
2.5025984590 
Lg. = = 0,497 1498727 
2 
10.) Lg. II = 2 0654485863 


Lg. 3 = „4771212547 
Lg. V2 = 0,1505149978 


0, 6276362525 
11. LS. VIER = 19978123338 


3# 

) Der Erfinder dieſes merkwuͤrdigen Satzes iſt Lambert. S. J. H. Zam- 
bert insigniores orbitæ cometarum proprietates. Augustus Vindelio. 
MDCELXI. Probi. XV. $. 83. 5 

*) Exposition du Syst. du monde, III edit. pag. 208, 
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$. 205. I.) Man ziehe drey Radios Vectores Fu, fg, fm 
(Fig. 68.) einer Parabel, und die Chorden mg, gn, mn; ſo 
verhält ſich ſowohl das Dreyeck fme zu dem Dreyeck fne, als 
das Dreyeck mge zu dem Dreyeck nge, wie me zu en. Folglich 
verhält ſich auch das Dreyeck fmg zu dem Dreyeck [ny wie me 
zu en. Wenn nun die paraboliſchen Abſchnitte, welche durch 
die Chorden mg, ug gebildet werden, klein find; fo wird ſich 
auch nahe verhalten me : en = Sector mfg : Sector 9, oder 
die Chorde mn wird von dem mittleren Radius Vector % in 
dem Punkt e nahe im Verhaͤltniß der Zeiten geſchnitten, welche 
der Comet gebrauchte, um die Sectoren mfg, nfg zu beſchrei⸗ 
ben *). | 

2.) Aus den Punkten m, /, n, e, g ſeyen die Perpendickel 
mm’ , ff‘ u. ſ. w. auf eine belichine Ebene gefällt; fo liegen auch 
mein“, fe'g‘ in einer geraden Linie. Und da die Perpendickel 
einander parallel find (XI. .); fo verhält ſich me: en mel: 
ein“. Folglich wird auch die orthographiſche Projection min“ 
der Chorde mn von der Projection 5%“ des mittleren Radius 
Vector fg. in demſelben Verhaͤltniß, wie die Chorde ſelbſt von 
dem mittleren Radius Vector, und daher ebenfalls uahe im Ver⸗ 
haͤltniß der Zeiten geſchnitten. 


3.) Es ſey DEFG (Fig. 69.) eine der Lage nach gegebene 
auf der Ebene AED der Ekliptik ſenkrechte Ebene, BP eine 
nach dem Ort eines Himmelskörpers von der in B befindlichen 
Erde gezogene Geſichtslinie, auf welcher von B an die BP von 
beliebiger Große abgeſchnitten ſey. Man fälle von P das Per⸗ 
pendickel PR auf die Ebene der Ekliptik, und das Perpendickel 
Pa auf die Ebene D. Durch R und B ſeyen die Ar und CBb 
auf die Di chſchnirtslinie DE der Ebenen D und der Ekliptik 
ſenkrecht gezogen; fo wird die gerade Linie dp die auf die Ebene 
Dor raphiſch projicirte Geſichtslinie ſeyn. Da die Ebene 
DE aage nach gegeben iſt; fo iſt die Cö der Lage nach ger 
geen, Ferner find durch die geocentriſche Laͤnge und Breite 
© mmeleforpers die Winkel CBR und PBR gegeben, denn 
i e iſt dem Unterſchied der Lange des Himmelsfürpers und 
a des Punkts der Ekliptik gleich, auf welchen die Linie 

trifft. Man kenut alſo, wenn Be mit DE parallel gezogen 

dem bey e rechtwinklichten Dreyeck BeR das Verhaͤlt. 

Ban 15 j zu BR, und in dem rechtw. Dreyeck BR P das 
it von. ER 3 8%, J; folglich iſt in dem bey 7 rechtwink. 


Fall detreſſend, in welchem der mittlere Radius Vector die Chor⸗ 
ganzen Zogens genau im Verhaͤltniß der Zeiten ſchneidet, ſ. 
wit psineipia, L. III. emma VIII. corol Aambert's Beytraͤge 
SGebrauche der Mathematik, III Th. S. 201. u. f. H. 74. 75. 
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lichten Dreyeck brp das Verhältniß von dr : rp, und dadurch 
die Projection bp der Geſichtslinie der Lage nach gegeben, deren 
Winkel mit der DE fo gefunden wird: 
erhält ſich 2: : BR = Sin, BRe : Sin, tot. 
EUER BR: RP = Sin. tot. : Tg. PBR 
1 Be : R = Sin. BRe : Tg. PBR 
r: „ 

Str Tg. 2 = Sin. RBC : Tg. PBR. 

4.) Es ſey CP* eine von einem beliebigen Punkt C der auf 
DE ſenkrechten Cb nach dem wahren Ort P“ des Himmelskoͤr⸗ 
pers gezogene gerade Linie; ſo liegt dieſe, weil Py und Cb ein⸗ 
ander parallel ſind, in der durch die zwey letzteren gelegten Ebe⸗ 
ne, und ihre Projection auf die Ebene DE fallt mit der Projec⸗ 
tion bp der Gefichtälinie BP zufanımen. 

5.) Wenn (Fig, 70.) drey fih in D, E ſchneidende in einer 
Ebene liegende gerade Linien AD, BD, CE der Lage nach ges 
geben find; fo kann man durch jeden auf einer derſelben AD’ ges 
gebenen von D verſchiedenen Punkt a eine gerade Linie abe fo 
ziehen, daß das Verhaͤltniß der Segmente ab, be einem geges 
benen Verhaͤltniß t“: & gleich wird. Denn zieht man von a 
an einen beliebigen Punkt e der BD eine gerade Linie ae, vers 
laͤngert fie nach F fo, daß ae: ef = t! :, und zieht durch f 
eine Parallele fg mit BD; fo wird dieſe, weil BD und CE 
nicht parallel find (Vorausſ.) der CE in e begegnen. Man zie⸗ 
he ac; fo verhält ſich ab: be r ae: ef :“. Das Ver⸗ 
haͤltniß der Abſtaͤnde Da und Ec kann auf folgende Art gefun⸗ 
den werden: 


Es verhält fi) ad: aD — Sin. ADB: Sin. abD 


Sin. ebE}, 
eE: de Siu. ang: Sin. BEC 
und ze: ab = 44% : 10 


folglich ͥ : aD — , Sin. ADB: 7 Sin. BEC 
6.) Es ſey eine zweyte Linie 40 fo gezogen, daß AB: BC 
= 13 8°; fo wird ſich verhalten 
CE: AD = t Sin. ADB : t'Sin. BEC 
n. 5, 

alſo auch e. ‘ 8 5 = #'Sin. ADB: 1 sin. BEC 
oder, wenn man Winkel FAD, ERBE, Fk mit b., b bu, bezeichnet, 

Ce : Aa = Sin. (6. - : Sin. (6 5). 


§. 206. Mittelſt dieſer Saͤtze wird ſich nun die Cometen⸗ 
bahn, wenn drey nicht zu weit von einander entfernte geocen⸗ 
triſche Laͤngen und Breiten des Cometen gegeben ſind, auf fol⸗ 
gende Art conſtruiren laſſen. An einen nach Belieben augenom⸗ 
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menen Punkt & (Fig. 71.), welcher den Mittelpunkt der Sonne 
vorſtelle, und an eine beliebige von dieſem Punkt ausgehende 
gerade Linie SA lege man die Winkel ASB, 450 gleich dem 
Unterſchied der Laͤngen der Sonne zur Zeit der erſten und zwey⸗ 
ten, und der erſten und dritten Beobachtung, und nehme die 
SA, SB, So den Abſtaͤnden der Erde von der Sonne zur Zeit 
der erſten, zweyten, und dritten Beobachtung gleich. Man 
mache die Winkel S Aa“, SBb’, SCe“ den Laͤngenunterſchieden 
der Sonne und des Cometen fuͤr jede der drey Beobachtungszei⸗ 
ten gleich, ziehe GE auf den mittleren Radius Vector SB der 
Erde ſenkrecht, und fälle von den zwey übrigen Oertern 4, C 
der Erde die Perpendickel AE, CF auf die FE. Man denke 
ſich die nach dem Cometen gezogenen Geſichtslinien auf eine 
Ebene projicirt, welche auf den mittleren Radius Vector 
der Erde, mithin auch auf der Ebene der Ekliptik ſenkrecht ſey; 
fo wird GE ihre Durchſchnittslinie mit der Ebene der Ekliptik 
ſeyn, und man wird nach F. 205. n. 3. die Winkel beſtimmen 
oͤnnen, welche die Projectionen der nach dem Cometen gezoge⸗ 
nen Geſichtslinien auf die erwähnte Ebene mit der Durchſchnitts⸗ 
linie GE machen. Dieſen Winkeln mache man die Winkel GEa, 
G Bd, G Fe gleich, indem man ſich die auf der Ekliptik ſenkrech⸗ 
te Projectionsebene auf die Ebene der Ekliptik niedergelegt denkt. 
Die Projection Bd der mittleren Geſichtslinie wird, weil SB 
auf GE ſenkrecht iſt, zugleich die Prozection, des mittleren Nas 
dius Vector des Cometen ($. 205. n. 4,) ſeyn, und daher durch 
die Projection des Punkts gehen, in welchem der mittlere Ra⸗ 
dius Vector die Chorde des ganzen von dem Cometen zwiſchen 
der erſten und dritten Beobachtung durchlaufenen Bogens ſchnei⸗ 
et. 2 

Man nehme jetzt die abgekuͤrzte Diſtanz des Cometen von 
der Erde zur Zeit der erſten Beobachtung als gegeben an, und 
gleich Aa’; fo wird, wenn man durch a“ eine Parallele a“ 
mit SB zieht, welche der GE in e, der Ea in a begegnet, der 
Punkt a die Projection des erſten Cometenortd auf die den mitte 
leren Radius Vector der Erde ſenkrecht ſchneidende Ebene ſeyn. 
Es ſey e die Projection des Orts des Cometen zur Zeit der drit⸗ 
ten Beobachtung. Man ziehe die gerade Linie ge, welche von 
der Bd in d geſchnitten werde; fo wird dieſe die Projection der 
Chorde des von dem Cometen zwiſchen der erſten und dritten 
Beobachtung durchlaufenen Bogens, und d die Projection des 
Punkts ſeyn, in welchem der Radius Vector jene Chorde ſchnei⸗ 
det. Unter der Vorausſetzung $. 205. u. 1. wird alſo das Ver⸗ 
hoͤltniß son ad: de, dem gegebenen Verhaͤltniß der Zwiſchen⸗ 
zeiten 6“ und :“ zwiſchen der erſten und zweyten, und der zwey⸗ 
ten und dritten Beobachtung gleich, und, weil der Punkt a 
(Voraus.) gegeben iſt, der Punkt o gegeben ſeyn (§. 205. u. 5.) 
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Man ziehe durch e die Parallele ce’ mit SB, welche der Projec⸗ 
tion Ge‘ der dritten nach dem Cometen gezogenen Geſichtslinie 
auf die Ebene der Ekliptik in e“ begeane; fo wird Se’ die abge? 
kuͤrzte Diſtanz des Cometen von der Sonne zur Zeit der dritten 
Beobachtung, ac“ die Projection der Chorde des ganzen von 
dem Cometen beſchriebenen Bogens auf die Ebene der Ekliptik, 
und ihr Durchſchnittspunkt 4“ mit einer durch 4 mit SB gezo⸗ 
genen Parallele die Projection desjenigen Punkts derſelben ſeyn, 
in welchem ſie von dem mittleren Radius Vector geſchnitten 
wird. Da nun ad: de = ald; die!; fo wird ($. 205. n. 5. 
die Zeit zwiſchen der erſten und zweyten, und zwiſchen der zwey⸗ 
ten und dritten Beobachtung nahe den in dieſen Zeiten beſchrie⸗ 
benen Sectoren proportional ſeyn. Nun find aber ae und og 
die aus dem erſten und dritten Ort des Cometen auf die Ebene 
der Ekliptik gefällten Perpendickel ($, 208. n. 3.); folglich find 
die Radii Vectores des Cometen zur Zeit der erſten und dritten 
Beobachtung als Hppotenuſen rechtwinklichter Dreyecke, deren 
um den rechten Winkel liegende Seiten beziehungsweiſe Sa’ und 
ae, Sc“ und ge find, und die Chorde des ganzen beſchriebenen 
Bogens als Hypotenuſe eines rechtwinklichten Dreyecks, deſſen 
um den rechten Winkel liegende Seiten ale“ und ae-cg find, 
gegeben. Mithin iſt auch die zwiſchen der erſten und dritten 
Beobachtung verfloßene Zeit gegeben ($. 20 m. 7. oder 8.) 
Die abgekuͤrzte Diſtanz Aa’ muß alſo fo beſtimmt werden, daß die 
mittelſt derſelben gefundene Zwiſchenzelt der erſten und dritten 
Beobachtung der beobachteten gleich wird, wie man leicht durch 
einige Verſuche findet. Hat man dieſe Bedingung erfüllt; ſo 
wird die Bahn des Cometen gegeben ſeyn. Denn man kennt die 
abgekuͤrzte Diſtanzen Sa’, Sc’ des Cometen von der Fonne, 
und die von ihm auf die Ebene der Ekliptik gefaͤllten Perpen⸗ 
dickel ge, og, mithin die zwey helivcentrifchen Breiten deſſelben 
zur Zeit der erſten und dritten Beobachtung, und den Unter⸗ 
ſchied Cc“ feiner heliocentriſchen Längen, fo wie die Radios 
Vectores ſelbſt. Und weil die Ca“ der Lage nach gegeben iſt; ſo 
kennt man den Winkel Aa“, mithin mittelſt der bekannten Laͤn⸗ 
ge der Erde zur Zeit der erſten Beobachtung die heliocentriſche 
Laͤnge des Cometen fuͤr die Zeit dieſer Beobachtung. Folglich i 
(F. 174. und 175.) die Ebene feiner Bahn der Lage nach gege⸗ 
ben. Da nun zwey Radii Vectores der Große und Lage na 
gegeben find; fo iſt die durch ihre Endpunkte gehende Parabe 
gegeben, welche den Mittelpunkt der Sonne zum Bren pun 
bat (. 202.). Hieraus ergiebt ſich der Inhalt des zwiſchen dem 
Perihelium und dem erſten Radins Vector liegenden Sector 
der Parabel, und die Zeit zwiſchen dem Durchgang durch das 
5 und dem Augenblick der erſten Beobachtung, alſo die 

eit des Periheliums ſelbſt, wodurch vollends die ganze Bahn 
beſtimmt iſt. 
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Zieht man noch an den Punkt 4“, in welchem die durch a 
mit SB parallel gezogene dd‘ der a’c“ begegnet, die Sd“, weiche 
die der Lage nach gegebene Bb“ in b ſchneide, und durch b’ die 
die Parallele 5% mit dd“; fo iſt auch die abgekuͤrzte Diſtanz 

b’ des Cometen von der Sonne, und das von ihm auf die 
Ekliptik gefällte Perpendickel / zur Zeit der zweyten Beobach⸗ 
tung, und daher der mittlere Radius Vector der Große und La⸗ 
ge gegeben. Demnach ſind drey Punkte und der Brennpunkt 
gegeben, wodurch die Ellipſe gegeben iſt, auf deren Umfang die 
drey Punkte liegen ($. 18 1. 182. 198.) , welche aber auf dieſem 
Weg nicht ſicher gefunden wird, theiſs weil die Vorausſetzung 

„205. n. 1. nur eine Naͤherung iſt, theils weil kleine Beobach⸗ 
tungsfehler einen ſehr großen Einfluß auf die Beſtimmung der 
ſehr ablangen Bahnen der Cometen haben. Uebrigens ergiebt 
ſich hieraus, daß durch drey geocentriſche Laͤngen und Breiten 
eines Cometen ſeine paraboliſche Bahn mehr als beſtimmt wird. 

Dieſe Conſtruktion lehrt Lambert in der oben ang efuͤbrten 
Schrift: Insigniorss orbit® cometarum proprietates. Probl. 
XXVXI. pag. 83. fg. und ausfuͤhrlicher in feinen Beytraͤgen zum 
Gebrauche der Mathematik. III. Th. S. 270. $. 82. u. f. 


$. 207. Berechnung der lambertiſchen Conſtruktion unter 

der von Glbers gemachten Vorausſetzung, daß auch die Chorde 
4 des von der Erde zwiſchen der erſten und dritten Beobach— 
tung beſchriebenen Bogens von dem mittleren Radius Vector 
B der Erde in E im Verhaͤltniß der zwiſchen der erſten und 


zweyten, und der zweyten und dritten Beobachtung verfloßenen 


Zeiten geſchnitten werde ). . 

Es ſeyen A., A, A’ die drey Längen der Sonne zur 
Zeit der erſten, zweyten und dritten Beobachtung, R, R“, N“. 
die correſpondirende Abſtaͤnde der Erde von der Sonne, a“, 4, 
“ die drey geocentriſchen Längen des Cometen, 8‘, 6 A‘ 
feine geocentriſche Breiten, t“, 1“ die Zeiten zwiſchen der erſten 
und zweyten, und der zweyten und dritten Beobachtung, die 
ganze Zwiſchenzeit zwiſchen der erſten und dritten, oder 2’ £'° 
ſey = 7. Die drey abgekuͤrzten Diſtanzen des Cometen von der 
Erde Aa“, Bh“, Ce- ſeyen e“, , e. e 

Die Winkel, welche die Projectionen der nach dem Come⸗ 
ten gezogenen Geſichtslinien auf die Ekliptik mit dem mittleren 

adius Vector der Erde machen, werden nun nach der Ordnung 
der Beobachtungen ſeyn A“, Ala, Al- a,, und da: 
ber, wenn man GEa b, GBd = b’, GFe = b‘ jest, 
vermoge $. 205. n. 3. { 


) Olbers Abhandlung über die leichteste und bequemste Methode 
die Bahn eines Cometen aus einigen Beobachtungen zu berech- 
nen. 9. 33. 38. u. 5 


0 
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. Tg. 8“ 
— . 
Wa ee 


Tg. 8“ 
1 (— — — 
78.5, An, (4 
Te. gi 
Sin. (A“! 
Vermoͤge der Vorausſetzung ift fo wohl ad: de als AD: 
Ot: ,, und wegen der Parallelen AE, DB, CF, auch 
EB: BFR: t,; folglich (§. 205. n. 6.) 
eF : at —= Sin. (6 5 : 4, Sin. (6. — 5. 
Nun verhält ſich aber in dem rechtwinklichten Dreyeck a Ke 
aE : Ee = : Cos. 5%, a a 
und wegen der Parallelen 4E, a's 
Ee: Aa] — Sin. en A: 1 
— Sin. (A -οα .: 1 
alſo aE : Aa = Sin. (A’’-af) x Cos. 5% 
Eben ſo Ce“: , = Cos. 5“/ Sin. (4 - 
da nun VH: aE = Sin. (bB: „Siu. (6-5 
ſo iſt Ger ar = Sin. (A - ) Sin. (6 Cos. b*’ 4: 
e Sin. (Al-) Sin. (Bibi) Cos. b“. 
=. MN : 1 zur Abkuͤrzung. 

Sin. (bl b 7 ; 
Cos. b! Cos. 5’ Ip. e. 
Sin. (Br 2 5%½ 
Cos. 5. Cos. b 

x Sin. (4 a’) (Tg, 5’ - Tg. 40 4% 
folglich M= Sin, (Abu) (Tg. biz 18.6%: 
und, wenn man die vorhin gefundene Ausdruͤcke der Tangenten 
von 67%, 5%, 5% ſubſtituirt, 
(Tg. 6“ Sin. (4'-e') - Tg. B. Sin. (Allan) 10. 
(Tg. “Sin. (Aa) 1g. gin. (A- 1. 
Ferner iſt in dem Dreyeck S Aa 
Fal = N. A. % N Cos. (A.- .), 
und das aus dem erſten Cometenort auf die Ekliptik gefaͤllte Pers 


pendickel tie‘ Tg. 5. folglich iſt das Quadrat des demſelben 
entſprechenden Nadius Vector des Cometen 


2, l = NU . Tg.8” - 2 Re, Cos. (4/-«') 
= Rz 22 Sec. ** 2 R Cos. (A! - 9 


Tg. 6% — 


Es iſt aber 


= Tg. 5“! - Tg. 5“ 
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Eben fo finder ſich das Quadrat des Radius Vector des Co⸗ 
meten zur Zeit der dritten Beobachtung 


3.) yıllı = R/ ＋ 2 Sec. 7 1 ar!" er’ Cos, (A -«') 
= Nilia + Maga See gs = 2 MR’ Cos. (A -i 
Man ziehe a und c auf SB ſenkrecht; fo iſt 
abe = (Sk- SD? T (c- a)”, und die Differenz der aus 
dem erſten und dritten Ort des Cometen auf die Ekliptik gefaͤll⸗ 
ten Perpendickel iſt e“ Tg. “ - e Ig. 6. . g. 6 
Me“ Tg. 8“; folglich iſt wenn man das Quadrat der letztern zu 
dem Quadrat von asc“ addirt, das Quadrat der Chorde &“ des 
ganzen von dem Cometen zwiſchen der erſten und dritten Beob⸗ 
achtung beſchriebenen Bogens 
1% FN“ 28 „ & . J 
+ ak 2⁰¹ 8 1 er 
+0? 3.82 eg. %a ae“! Tg. g Tg. “- 
ria - 28, Saat her a 21g. 5 Tg. 8“. 
Aber SE = R/ Cos. (A - A) Cos. (A a) 
$1 = RC, Cos. (Al,! Al,) - , Cos. (4-8!!!) 
ak = 9 Sin. (A, . - R'Sin. (A.. A.) 
„ = Sin. (A/ Rin. (Alu- Ai): 
folglich iſt, wenn man diefe Werthe in dem obigen Ausdruck des 
Quadrats von k“ ſubſtituirt, und die gehdrigen Reduktionen 
macht, 
40 4% = ru Kris, RN“, Cos. (A“ A5 
＋ 2K L, Cos. (Asli . 2 Cos. (A.- a") 
2M Cos. a - - 2 Me- Te.ß Tg. g“! 
= FAO He zur Abkürzung, wo F, G und H 
gegebene Zahlen ſind. 


Endlich iſt, wenn man die conſtante Zahl af . K ſetzt. 
8.) 1 K ( - CA 204. n. 20 
EN 2 2 


Mittelſt dieſer Ausdrücke kann nun die abgekuͤrzte Diſtanz e“ 
des Cometen von der Erde zur Zeit der erſten Beobachtung und 
daraus ferner 7’, 7‘, K-“ auf folgende Art durch einige wenige 
Verſuche gefunden werden. Man ſucht zuerſt den Werth von 

A nach n. 1. und berechnet ſodenn die Coefficienten von e“ und 
die Quadrate von R“, R“ in den Formeln n. 2. und 3., und 
die Zahlen F, G, Hin der Formel n. 4. Man wird alſo nur 
noch eine unbekannte Größe, nemlich e“ in den Gleichungen has 


＋ 
U 
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ben, welche fo zu beſtimmen iſt, daß die mittelſt derſelben durch 
die Formeln n. 2. 3. und. J. gefundenen Werthe von 17 rt, K 
in die Formel v. 5. geſetzt die Zeit zwiſchen der erſten und drit⸗ 
ten Beobachtung eben ſo groß geben, als man ſie wirklich beob⸗ 
achtet hat. Zu dem Ende nimmt man einen Werth von nach 
Belieben an, und ſucht mittelſt deſſelben die Zeit, welche zwi⸗ 
ſchen der erſten und dritten Beobachtung haͤtte verfließen muͤſ⸗ 
ſen, und deren Vergleichung mit der beobachteten zeigen wird, 
ob der angenommene Werth von go“ vermehrt oder vermindert 
werden muͤſſe, um eine der beobachteten Zwiſchenzeit näher kom⸗ 
mende zu erhalten. Hat man einmal durch eine groͤbere Berech—⸗ 
nung einen nahen Werth von e gefunden; fo berechnet man für 
zwey wenig unter ſich und von dem vorhergehenden verſchiedene 
Werthe von “ die Zwiſchenzeit genauer, und ſucht ſodenn den 
genauen Werth von e und die ihm entſprechende Werthe von 
7“, 7, x, durch Interpolation. Aus 9“ findet ſich . 

Wenn in dem Ausdruck von M (F. 207. n. I.) die Cceffi⸗ 
cienten von t“ und e im Zähler und Nenner zugleich verſchwinden, 
oder zugleich ſehr klein werden; ſo kann im erſten Fall die Co⸗ 
metenbahn auf dieſem Weg gar nicht, im zweyſen nicht ſicher 
gefunden werden. Die Profectionen der nach dem Cometen ges 
zogenen Geſichtslinjen auf die den mittleren Radius Vector der 
Erde ſenkrecht ſchneidende Ebene ſind alsdenn genau oder nahe 
einander parallel, und das Verhaͤltniß von e“ : 6.“ bleibt unbe⸗ 
ſemmt, oder wird nicht ſicher gefunden. In dieſem Fall muß 
mau, wenn dieſe Methode beybehalten werden ſoll, eine andere 
mittlere Beobachtung wählen ). 


L. 208. Hat man e“, ,, r’, 7“ und E“, gefunden; fo 
ergeben ſich die Elemente der Bahn auf folgende Art. Es iſt, 
wenn (Fig. 63.) die Sonne, die Erde und der Comet in S, T, 
P find, unter der Vorausſetzung der Conſtruktion im 194ſten §. 

P: PR = Sin. tot.: Sin. PSR 
N E 

alſo SP: RT = Tg. PIR: Sin, ESR, 
und, wenn man die heliocentriſche Breiten des Cometen zur Zeit 
der erſten und dritten Beobachtung = A’ und A’ ſetzt. 


18. 6. 
1.) Sin. a = ee 
7% T. * 74 
20 Sig. M ER 


Ferner iſt in dem Dreyeck A Sa“ (Fig. 7x.) 
Sa“: Aa, = Sin, SAa’ : Sin. Ada 
N oder 


) Olbers in Astr. Jahrb., für 18 9. pag. 199. 
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oder Cos. &“: eo! Sin. (Al-): Sin. ASat ! 
Heißen nun die Unterfchiede 48 , (Cc der heliocentriſchen Laͤn⸗ 
gen des Cometen und der Erde zur Zeit der erſten und dritten 
Beobachtung “ “'; fo hat man 

e' Sin. (A4. - 


1 — 
3.0 Sin. = e 
77 i 2 
4.) Sin. % — Lin. ( 7 


CN 


wo die Winkel „. a’ jo zu beſtimmen find, daß in den Drey⸗ 
ecken A Sa“, Se’, deren Seiten man kennt, immer der groͤße⸗ 
ren Seite der größere Winkel gegenuͤberliegt. Addirt man dieſe 
Winkel zu den correſpondirenden Laͤngen der Erde, oder zieht ſie 
davon ab, je nachdem ihre Sinus poſitiv oder negativ ſind; ſo 
erhält man die heliocentriſchen Längen C/, C., des Cometen für 
die erſte und dritte Beobachtung. Die auf die Ekliptik reducirte 
Bewegung des Cometen wird nun direkt oder retrograd ſeyn, 
je nachdem G““ größer oder kleiner iſt als C“, weil man hier 
weiß, daß der Comet in der Zwiſchenzeit nicht den Winkel 
360° - (C’’-C’) kann um die Sonne beſchrieben haben. 


Aus den zwey gefundenen heliocentriſchen Längen und Brei: 
ten erhält man nach $. 175. n. 3. 


( (0 ＋ c= 2 Sin. (d X (C¹. 

5.) Tg. (C“ 0) Sin. G-) Is. 2 (C= 05 
woraus ſich die Laͤnge des aufſteigenden Knotens ergiebt. Man 
ziehe von dem Winkel 3 (C, C0 9 den Winkel 260 C.) 
ab; fo erhält man C! -s, und ſodenn die Neigung 2 der Comes 
tenbahn mittelſt des Ausdrucks. 8 

Ig. A 

6.) Tg. 1 re (F. 175. n. 7.) 

Der Winkel 3 (C C) - muß fo beſtimmt werden, daß 
die nach n. 6. gefundene Tangente der Neigung poſitiv oder nes 
gativ wird, je nachdem die auf die Ekliptik reducirte Bewegung 
des Cometen direkt oder retrograd iſt, und man hat nicht noͤthig 
die direkte und retrograde Bewegung zu unterſcheiden, wenn 
man im letzteren Fall die Neigung nicht wie gewohnlich durch 
den ſpitzen Winkel, ſondern durch ſeinen Nebenwinkel mißt, ſo 
daß die Neigung der Bahn gröfier als 90 wird *). 

Nun iſt unter der Vorausſetzung der $, 174. und 177. ges 
zeigten Conſtruktion 

Sp : Sg = Sin. tot.: Cos. 285g 
Sg : Sr = Cos. 9 r: Sin. tot. 
folglich Sp : Sr — 7 
ober Sin. tet. Cas, psp = Cos. 9 ; Cos. bog. 
) Gaufs Theor. mot, Corp. co, F. 59 110. 
Wohnenbergers Aſtronomie. » 
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Daher iſt, wenn die heliocentriſche Entfernungen des Comes 
ten von dem aufſteigenden Knoten in der Ebene ſeiner Bahn, 
oder die Argumente der Breite, u“, und u“ heißen, 

7.) Cos. 4. = Cos. X“ Cos. (C= 88) 

Cos. u“ Cos. N' Cos. (C - ) 
Tg. (C/ N) 
( — 
oder auch 8.) Tg. «“ — 0b. (F. 190. n. 1.) 


Te. (e* 2 820 

— 
gen Cos. 2 
wo die Winkel u“, u im erſten oder zweyten Halbzirkel zu neh⸗ 
men ſind, je nachdem die correſpondirende Breiten noͤrdlich oder 
ſuͤdlich ſind. 

Mau kennt alſo jetzt den Winkel u“ -u“ oder , welchen 
der erſte Radius Vector des Cometen mit dem dritten macht. 
Die dem erſten Radius Vector r! entſprechende wahre Anomalie 
heiße v, und der Abſtand des Perihellums des Cometen von der 
Sonne heiße D. Da (Fig. 66.) FM =MQ =GP = 2AF- 
FM Cos. AF; ſo iſt r“ (1 4 Cos. v) 


oder 9.) Cos. Fo =; 
Eben fo ift 10.) „cos. F UT = D, und daher 
141 
Cos. 2 v: Cos. 4 (v 10 = + 1 : 1, wo das untere 


Zeichen fuͤr den En gilt, in welchem 10“ größer iſt, als 180°, 
In Beziehung auf das obere Zeichen, iſt, wenn man f 


7777 
11.) Tang. x = 79 — 


5 


7 

Cotg. 10": Tg. (40430) = Sin. tot.: Tg. (- 450), und daher 

12.) Tg. (T5, % = Cotang. T 10, Tg. (E- 480) 
Wenn 10 1809 iſt; fo hat man 

Tg. Ge) = - Cotg. A“, Tg. ( ＋ 4500 

Mittelſt der wahren Anomalie 1 erhält man die Länge des 
Periheliums = N Tu“ -v. Endlich iſt (Fig. 06.) A4 S GP- 
GA MO-GA=FM-AF-= — 2 D (n. 9.) =D 

Cos. 2 u 

Tg. Z 22, und PM =4Ds AP =4D?Tg.1»° ; mithin PM 
= 20 Tg. 2 v. Da nun der Sector AEN = AP x PM +5 
FP»PM=(3AP +3AF-3AP)PM=(£ AP+3 AF,PM; 
fo wird, wenn man obige Werthe von AP und PM ſubſti⸗ 


tuirt, der Sector AFM = D (J Tg: 10° + 1) Tg. 3 5 
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Sector 4 3 (Tg. J +3 Te. 29). 


Whalb. Param. 3V 2 
; 5 7 Be: 
Folglich iſt, wenn man die conſtante Zahl 87 VI 


= K, und die Zeit, in welcher die wahre Anomalie v befchrieben 
wird, gleich t ſetzt, f 
395 ³ X (Ts. Z 55 ＋ 3 Tg. 2 

Hieraus ergiebt ſich alſo die zwiſchen der erſten Beobachtung 
und dem Durchgang des Cometen durch das Perihelium verfloſ— 
ſene Zeit. Aus der Vergleichung der Laͤnge des Perihellums mit 
der heliocentriſchen Laͤnge des Cometen zur Zeit der erſten Beob⸗ 
achtung findet ſich aber, ob der Comet ſchon durch das Perihe⸗ 
lium gegangen iſt, oder ſich demſelben naͤhert; folglich iſt die 
Zeit des Periheliums gegeben, und die ganze Bahn beſtimmt. 


F. 209. Anwendung dieſer Methode auf den im Jahr 1807 
erſchienenen Cometen. 
mittl. Zeit zu Tübingen. beob. geoc. Lange beob. geoc. Br. 
U. M. des Cometen. 
Oet. 6 7 27 224 18“ 15“ 245 36“ 4“ noͤrdlich. 
e 31 47 30 31 27 26 
| 26 6 34 242 8 12 44 44 20 
t, S 8,07 7778 T. 
r. 10, 985477 
Fuͤr dieſe drey Beobachtungen finden ſich folgende, wegen 
der Aberration um 20,25 vergrößerte (§. 195.) Langen der 
Sonne, und Logarithmen von R: 
4, = 192° 34° 48“ |Lg.R’ = 9, 905149 
4" 20 28 9 Lg. R!“ = 9.908374 
A“, = 212 24 15 [Lg. R“ = 9, 9970808 
Hienach Lg. Tg. g“ = 9,8364394 
Lg. Tg. g“ = 9,0602319 
Aa“ 337 9° 54“ Lg. Sin. = 9,5889 197 neg. 
4.0329 40 30 Lg. Sin. = 9, 703209 neg. 
9,4253591; — 9,2662925 
9,3039410 — O,231 1751 
— , 0351174 


R'? = 0,997768 
A — o, 86646 


Lg. Tg. E“, = 9,9960416 
Lg. Tg. 4 = 9,8 204394 
Lg. Sin. (A.- a.“. ) =,9,7032091 neg. 
Aut =519 10 57 Lg. Sin. = 9,8140205 neg. 


Ds 
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9,6002507; — 9,5003833 
9,6501659 — ©.4471631 
— 0,0531602 


— 351174 8, — 
N 388 0) Lg. N — 9,0075834. 


2475 K 8050 
und daher nach $ 207. n. S. u 3 = 18,596. Es iſt aber 
T = 19.963 19; folglich giebt dieſe Vorausſetzung die ganze Zwi⸗ 
ſchenzeit um 1,367 Tage zu klein. Man ſetze e,; fo wer⸗ 
den rt ; T.“! S 1,015 k S 0,53 und 1 = 20,507, mits 
hin um 0,544 Tage zu gros. Folglich faͤllt “ zwiſchen 1 und 
1,1. Da nun der Unterſchied der unter dieſen Vorausſetzungen 
gefundenen Zeiten = 1,91 T. und der Unterſchied der zwey Wer⸗ 
the von eo’ gleich ,x iſt; fo wird, wenn man die Unterſchiede 
der Zeiten den Unterſchieden der Werthe von 9“ proportional ſetzt, 
ſich verhalten 2,9 : 0,544 = o, zu der Zahl, welche von 1,1 
hinweggenommen werden muß, um einen genaueren Werth von 
e’ zu erhalten. Man wird dieſe Verminderung = 0,03 finden, 
und 9“ wird daher nicht ſehr von L,ı - 0,03 oder von 1,07 vers 
ſchieden ſeyn. Setzt man hienach e“ = 1,07 ; fo erhält man aus 
obigen Gleichungen, wenn man jetzt die Rechnung genauer fuͤhrt, 

“ S o, 51299; K“ =0,523465 
7, = 0,988550 
7 7“. — 1, 
. nu, 1,737 849 
55 20, 869924. 5 
ö 2 K K, 261732. 5 
Summe e = 131657; Lg. T 537148; Lg. 4 = - 
Differenz d = 0,608192; 3Lg. s =0,026857453 Lg.d 9,8920203. 5 
Lg. K , 437 8123; Lg. K =1,4378123 


13183845 211387335 
32,99017 12,1)9799 
12,99799 


berechnete Zeit T = 19.99227 T. 
beobachtete Zeit =19,96319 
Unterſchied = -0,02908 
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Der angenommene Werth 1,07 von e“ iſt alfo noch um 
etwas zu groß. Man ſetze daher p = 1,0655 fo werden 
r“ = 0,748350 5; 7“ = 0,985079; *. = , 521583, und T 
= 19,88358 , um 0,07961 T. zu klein. - 

Folglich fälle “ zwiſchen 1,07 und 1,065. Der Unterſchied 
der Werthe von 9 iſt 0,05, und der Unterſchied der correſpondi⸗ 
renden Zeiten iſt , o860 T. Daher wird ſich nahe verhalten 
ee 2 rg = 0,005 zu der Zahl, um welche man den 
Werth 1,07 von f“ noch vermindern muß. Man findet o, 001338, 
und daher iſt der verbeſſerte Wertb von 5“ = 1,0680662. Nun 
werden auch die Veränderungen von 9“ nahe den correſpondiren⸗ 
den Veraͤnderungen von 7‘, ,, K“, proportional ſeyn; mithin 
wird ſich nahe verhalten o, 008: , 001338 oder 1: 0,2676, wie 
die Unterſchiede 0,0029495 0,0347; O, 001882 der unter den 
zwey Vorausſetzungen gefundenen Werthe von 7’, 7, K, zu 
den Verbeſſerungen derjenigen Werthe derſelben, welche man 
mit e“ = 1,07 gefunden hat, und um welche die letztern muͤſſen 
vermindert werden. Multiplicirt man jene Unterſchiede mit 
0,2676; fo erhält man die Verbeſſerungen o, 000789; 0,000929 5 
0,000504, und die verbeſſerten Werthe 7’ = 0,7505 10 7“ = 
0,9870621; K, = , 522901. 

Zur Verſicherung der Rechnung kann man mit dem verbeſ⸗ 
ferten Werth von p“ die Werthe von 7’, 7, &“ unmittelbar aus 
den Gleichungen n. 1, 2, 3. ſuchen, und mittelſt dieſer die Zeit 
T berechnen. Man wird finden 

Lg. Tr“ = 98753552; 7“ = 0,750508 

Lg. r“ = 9,79458895 7 = 0 987618 . 

Lg. k“ = 9, 718470; K“ = 0,522462, nahe wie durch die 
Interpolation. T findet fi) = 19,96316, nur um o, 00003 T. 
oder 2,6 Sek. zu klein. 


§. 210. Berechnung der Elemente der Bahn nach F. 208. 
! Lg. A = 9,9075834 


8 9,0288403 

| Lg. e, = 0,0288403 Lg. e“ = 9,9364237 
Lg. Tg. 2% = 9,6607319 Lg. Tg. f“, = 9,9960416 
9,6895722 9,9324053 

Lg. T“ = 9,8758552 Lg. r“ = 9,9945889 

Lg. Sin. X“ = 9,8142170 Lg. Sin. X“ = 9,9378704 
2 1 = 40° 41',21° ./ = 60° ò4 45“ 
2 0,0288403 Lg. 6“ = 9,9304232 


Lg. e 4 
Lg. Sin. (A -a.) =. 0845S neg. Lg. Sin. (Act ut, gg neg. 


9,2406861 9,6318027 
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Lg. r‘ 2 Eger, E e 
Lg. Cos. A* 8 9.870808 12.608 a En 
9,7551720 9,6925179 
Ig. Sin.“ = 9,0% 45141 neg. Lg. Sin.“ g 9,0303448 neg. 
„ S Ne % = 60% 25“ 5,0% 
4. = 372 34 8; 42189 = 392 24 15 
Er = 291 40 43 %% = 331 50 10 
a. = bo 4 45 201 40 4 
Xx = 40 1 27 623 309 14 
N S 180 40 6 42.5 
NN 109 23 24 ur = 311 4937 
Lg. Sin. (A, C a-.) 9,9922842 —— = 20 93 
18. Tg. = 9,5648073.3 
9,5570915-3 
Lg. Sin. (, - A) = 9,5211335 2 
——. ur 7 
003590580. 15. RZ 47 22 9 
Lg. Tg. 4“ = 99344009 * & = 204 27 28 27 28 
Lg. Sin. (C.- g = 9.6001 567 — 8 = 22 14 36 
Lg. Tg. 1 = 9.242442; 1 1 5044 
Lg. Tg. (C- ) = 97110906 ewig = 67 3142 
Lg. Tg. (C. ) = 0,3833834 
2 Lg. Cos. 1 = 9,67 10727 
Lg. Tg. u“ = 0,03941 * 2 
16. Tau“ = 9 752 857 u &. 855 2 5 
Lg. “, = 9,9945889. 5 10% = 31 24 44 
Lg. r“ 0,8733332 zw! 2 7 81 11 
9,3192337:5 
Lg. Tg. x = 0,0596168. 75 x = 48 35 13,01 
1g. Tg. (45% = 8,8338790 2-3 3 5813,01 
Lg. Cotg. 10% = 0,8003524 e ee a 
Lg. Tg. “LZ) 9,5962254; zw” 43V = 26 2514 
alg.Cos.3» = 9,9535701 2 18 34 3 
Lg. 1. 9,8753082 v = 37 8 6 
LS. D = 9,8289253 N“ = 312 16 


Länge des Perih. 274 55 10 
Abſt. = 0,674412 
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21g. D = 0,9144626 
Lg. H = 1,437:123 
1,1812002 

Lg. Tg. 2 v = 9,5202175 
3Lg. Tg. Z v = 8,5780525 
Lg. 3 2 0,4771213 


1,1845300; 15,29463 
9,7598527; 0 57524 
it 15,86987 
Zelt der erſten Beob. Oct. 6. od. Sept. 36,31042 
ig Zeit des Periheliums 20,44055 un 
oder 1807, Sept. 20. Ab. um 10 U. 34° 24” mittl. Zeit zu Tübingen, 


F. 211. Die gefundenen Elemente kann man nun dadurch 
prüfen, daß man für die drey Beobachtungszeiten die geocentri⸗ 
ſche Länge und Breite des Cometen berechnet, und dieſe mit den 
beobachteten vergleicht. Dabey wird es aber hauptſachlich auf 
die zweyte Beobachtung ankommen. Denn die Uebereinſtim⸗ 
mung der zwey übrigen mit den Beobachtungen zeigt nur, daß 
in den Berechnungen des 210. F. kein Fehler begangen worden iſt, 
die mittlere Beobachtung hingegen wird nur alsdenn mit den 
Berechnungen übereinftimmen koͤnnen, wenn die Chorden der in 
der ganzen Zwiſchenzeit der Beobachtungen von der Erde und 
dem Cometen beſchriebenen Bogen von den mittleren Radiis vec- 
toribus ſehr nahe im Verhaͤltniß der Zeiten geſchnitten werden. 

Um nun fur eine gegebene Zeit den heliocentriſchen Ort eis 
nes Cometen zu finden, ſuche man zuerſt die Zwiſchenzeit k zwi⸗ 
ſchen dem gegebenen Zeitpunkt und der Zeit des Periheli ums. 
Mittelſt dieſer erhält man aus der cubiſchen Gleichung H. 208. 
n. 13. welche nur eine mögliche Wurzel hat, die wahre Ano⸗ 
malie v auf folgende Art. Man beſtimme die Huͤlfswinkel m, 
n iv, daß 5 

0 I 
s; Tang. u = V. Tg. Z ; ſo iſt 


Tg. n = 


Tang. 3 % = 2 Cotg. 2 n. 
Es iſt z. B. die Zeit der zweyten Beobachtung K. 209. Oct. 
15,28819 oder Sept. 45,2881 
Zeit des Perih. 20, 44035 Sept. 


t = 24,84764 T. 
Lg. 2 E „3010300 
Lg. er = 1,4378123 
Lg. D = 9733870. 


1,4822302 
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Lg. f E 1,3052851 
Lg. Tg.m = 0,08694515 m = 50° 41“ 50%4 
Lg. Tg. Em = 9,6755377; 3m = 25 20 55,2 
Lg. 18. n = 978918259 A = 37 56 17,95 
Lg. Cotg. 2 9, 4007385; 2n = 75 52 359 
LS. 2 = 0,3010300 
Lg. Tg. 2 1 = 9,70170855 2 = 26 42 469 
wahre Anomalie fuͤr die N = 
Beohachtung =53 25 338 
Die fernere Berechnung des heliocentriſchen Orts des Comes 
ken geichieht, wie in dem 190. §. bey den Planeten gezeigt wor⸗ 
en ii 
Es iſt die Länge des Perih. = 274 55 10 
wahre Anomalie = 53 25 34 
Länge in der Bahn = 328 20 44 
Laͤnge 93 = 264 27 28 
„Argument der Breite = 63 53 16 
Hieraus findet ſich die heliocentriſche Laͤnge des Cometen 
= 305° 13 37“, und ſeine heliocentriſche Breite = 520 06° 51% 
Den Logarithmen des Radius Vector erhält man mittelſt 
der Gleichung n. 9. F. 208. = 9,9259605, und alsdenn nach den 
105, gegebenen Regeln 
die geocentriſche Länge = 231° 3945“; geoc. Breite = 34° 20 26 


Aber nach den Beob. «“ 2231 47 395 8“. =34 27.26, 
Unterſchiede 44 7 0. 


Dieſe betraͤchtliche Unterſchiede ruͤhren daher, daß die Coef⸗ 
ficienten von & und .“ in dem Ausdruck von M (F. 207. n. 1.) 
ziemlich klein ſind, wo eine geringe Abweichung des Verhaͤlt⸗ 
niſſes der Segmente der Chorden von dem Verhaͤltniß der Zei⸗ 
ten einen betraͤchtlichen Einfluß auf die Clemente der Bahn hat. 


$. 212, Zur bequemeren Auflöfung der Aufgaben, aus der 
gegebenen Zeit die wahre Anomalfe eines Cometen, und aus der 
wahren Anomalie die Zeit zu finden, in welcher ſie der Comet 
beſchrieben hat, hat man Tafeln berechnet. Die bequemſte iſt 
die Barkeriſche ). Dieſe enthaͤlt für die wahren Anomalien 


von 5 zu 5 Minuten die Zahlen N 25 (Tg. 2 ＋3 Tg. 5 5) 
bis zu einer Anomalie von 45°, und von da an die Logarithmen 
derſelben. Dieſe Zahlen N druͤcken alſo den Inhalt der para? 
boliſchen Sectoren einer Parabel aus, für welche der Abſtand 
des Periheliums = ı ift, wenn man den Inhalt des einer Ano⸗ 
malie von go Gr. entſprechenden Sectors = 100 ſetzt, und 


*) Sie iſt Olbers Abhandlung angehängt. 
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heißen die mittlere Bewegung. Wermöge der Gleichung n. 13 
wird für einen Cometen, deſſen Abſtand von der Sonne 


3 

3 . f Ä 1 

im Perihelium = D iſt, ſeyn t Fe und 558577 = N. 
5 2 


Die conſtante Zahl = heiße B; fo ift aus §. 20% n. II. der 
Lg. B = 9,9601276749. Die Zahl = heißt die mittlere taͤg⸗ 


liche Bewegung des Cometen, deren Logarithme gefunden wird, 
wenn man von dem conſtanten Lg. B die Summe des Logarith⸗ 
men des kleinſten Abſtands D und der Hälfte eben dieſes Loga⸗ 
rithmen abzieht. Setzt man die mittlere taͤgliche Bewegung 
= B;; ſo iſt Bt=N, Iſt nun v gegeben; fo findet man mit 
telſt der Tafel den correfpondirenden Werth von N oder Lg. N, 
und t 55 Iſt aber t gegeben, fo hat man N = B’t, und 
findet mittelft der Tafel die zu der gefundenen Zahl W oder ih⸗ 
rem Logarithmen gehörige wahre Anomalie v. 

Es iſt z. B. für die §. 210. gefundene Elemente 

Lg. D 9,8280253 

2 Lg. D = 9,91494626 

9,7433879 
9,9601277. 
, 2167398. Sey t = 24,84764 Tagen; ſo iſt 
1,3052852 [ 
1,6120250, hiezu gehört in der Tafel v = 53° 
„wie man in dem zrıten H. gefunden hat. 


E 
je} 
. 
unn 


Lg. N 
25 33:5 


$. 213. Wenn man die Cometenbahn ſchon beyläufig kennt; 
ſo kann man leicht unterſuchen, wie weit die Vorausſetzung rich⸗ 
tig :ft, daß fo wohl die Chorde der Cometenbahn als die Chorde 
der Erdbahn von den mittleren Radiis vectoribus im Verhaͤltniß 
der Zwiſchenzeiten geſchunten werde, und alſo eben dadurch die 
Genauigkeit der Elemente prüfen, In Beziehung auf die Erde 
haͤtte man wegen der bekannten Elemente ihrer Bahn die Unter⸗ 
ſuchung gleich anfangs anſtellen konnen. Es iſt nemlich (Fig. 71.) 
4D: De = EB: BH AS Sin. ASB :.CS Sin. BS 
R“ Sin. (A, A.): RliSin. (A- A), 
In Beziehung auf die Cometenbahn findet ſich eben ſo, wenn 
10, 10 die in den Zwiſchenzeiten 7“, t“ von dem Cometen um 
die Sonne beſchriebene Winkel, und 7‘, 7“ wie vorhin die Radii 
Bectores deſſelben für die erſte und dritte Beobachtung ſind, das 
Verhaͤltniß der Segmente der Chorde oder ihrer Projectionen 
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ad : de 
ala“: dle! 
Um dieſes Verhaͤltniß berechnen zu konnen, muß man die 
wahre Anomalie des Cometen fuͤr die mittlere Beobachtung nach 
den beylaͤufig bekannten Elementen berechnen (F. 211. oder 212.) 
Hieraus ergiebt ſich der Winkel u gleich der Differenz oder Sum⸗ 
me der wahren Anomalien zur Zeit der zweyten und erſten Be⸗ 
obachtung, je nachdem die zwey Cometendrter auf einerley, oder 
auf verſchiedenen Seiten des Periheliums liegen, und 10 = 10 
20, wo der no’ ſchon gefundene Winkel iſt, welchen der Comet zwi⸗ 
ſchen der erſten und dritten Beobachtung um die Sonne beſchrie⸗ 
ben hat. : 

Nun findet man für die H. 209. angeführte Beobachtungen 

DR., Sin. (A. 122 

45 "RSin.(4°-4) N 

607 
Aber 2 * 1,2230623 
Unterſchied = 0,002870 

Für den Cometen hat man in dem 21x. F. gefunden die 
wahre Anomalie zur Zeit der zweyten Beob. = 53° 25734“ 

— erſten — = 32 8 0 (F. 210.) 

alſo iſt w = 16 17 28 

da nun w“ = 31 24 44 (F. 210.) 


} = y’Sin. w : Sin. 16. 


I — 


ſo iſt w =15 7 16. 
Mittelſt dieſer Winkel, und der F. 209. gefundenen Werthe 
von r’ und 7.“ erhält man 


de 
ER r'''Sin. 0 3 
dei >= or 1,223717 
a. 
414 
5 7 = 1,223623 


. 
Unterſchied — o, 200094 


Demnach weicht das Verhaͤltniß der Segmente der Chorde 
der Erdbahn in gegenwärtigem Fall betraͤchtlich von dem Ver⸗ 
baͤltniß der Zeiten ab, bey dem Cometen hingegen iſt die Abwei⸗ 
chung ſehr klein. Aus dem erſteren Unterſchied ergiebt es ſich 
ſchon, daß die gefundenen Elemente der Cometenbahn nicht ge⸗ 
nau ſeyn koͤnnen. Da man aber jetzt die Verhaͤltniſſe der Seg⸗ 
mente der Chorden ſehr nahe kennt; ſo kann man uach der be⸗ 
quemen von Olbers gezeigten Methode *) die gefundenen Ele⸗ 
mente leicht verbeſſern. 


) In der angeführten Abhandl. Abschn. IV. g. 5g. u. f. 
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Es iſt in Beziehung auf die 70. Figur, wenn man ſtatt 
des Verhaͤltnißes von “: 2’ das Verhaͤltniß der Segmente der 
Chorde der Cometenbahn = p: p’ feßt, 


E: aD Sin. ADB : BE BEC (g. 205. n. 5.) 


Sin. ADB 2 PIE 
alſo x = 5 ee I aD. Eben fo iſt, wenn das Verhaͤltniß 


der Segmente der Chorde der Erdbahn dem Verhaͤltuiß von P: 
P gleich iſt, 
P'' Sin. ADB 


a Sin. BEO — 
Sin. ADB 
folglich c⸗ — 5 gr 4 B. (4D= 4a 90 =, ER 
( pr 255 "Sim ADB 
2 < 5 ® Sin. BEC 


er 
Man ſehe . en SE = 1. ＋ 2. 40 ; fo iſt 
A Sin. 455 4 Sin. 5“ ; ; 
a an. > An ale 55 2) oder in Beziehung auf die 


: — BESin. “ R/ Sin. (, -A.) Sin. 5" 
zıfte Figur = SB ia. e und in Be⸗ 


ziehung auf eben dieſe Figur 


ee 


per f Sin. (5, - 5°) 
F = ( RE Pe TEN! 
€ 75 ＋ * ＋ 0 50 , 2) aE Sin. (57575 


55 + Sin. 659 22 4 


«= (i + 775 ＋ 6 0 2 75 Sig. ( 9 
Es iſt aber 2E — ase (J. 207.) 


Sn (4. 40 Sin. 27, Cos. bt 
folglich * Ja S n. ( a.) Sin. C55 

Sn. CA Ta. b 

SE Siu. (4 - 7409 Tg. 5“! — Tg. 6“ 


— X.Sin. (A. — A.) 8 ! Tg. g“ Sin. CAL .) 
Sin. (A a“) 3g. Sin. Ata) - Ig. f Sin. (A att) 
R. Tg. g“ Sin. (4-4) 


„ 


18. E% Sm. (A- TB. . Sin- CAA 
Man berechne alſo 

1 , Sin. 5 10 
7. Sin. „ 27 


Res Sin. (4% Au) 1 
A Sin. (ZA Y . 


1.) v = 


2.04 
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Ar, R. Sin. (A4, A0) (g-p) Te. g. %. 5 
8 mE — — — — — mn 
0% = (gg Sin (Aer Tg Sin (el Hes wo der Ren 
ner dem ſchon gefundenen Zähler in dem Ausdruck von M($. 207. 
n. I.) gleich iſt; fo iſt ö 
sr 1 LV. Au. 550 
* (14 . 


# Sin, (77-97) aE, und daher 


4.09 = (i + 75 +.) Me’ 


Nun kann aber der vorhin gefundene genäherte Werth von 
5“, welcher mit (e) bezeichnet werde, nur ſehr wenig von feinem 
wahren Werth verſchieden ſeyn, und daher wird, weil 9, 
mithin auch g ſehr klein find (den Fall ausgenommen, wo der 
Nenner in dem Ausdruck von g ſehr klein wäre, und, wie ſchon 
oben bemerkt wurde, ſchon die erſte Approximation unſicher wuͤr⸗ 
de), ohne merklichen Fehler ſeyn 


Die Gleichung n. 2. F. 207. wird alfo unverändert bleiben, 
und um die Gleichungen n. 3. und 3. eben dieſes F. zu verbeſ⸗ 
fern, wird man nur diejenigen Eoefficienten, welche M und 


2 . * 8 2 2 
M enthalten, mit 1 . 5 und mit dem Quadrat die⸗ 


ſer Zahl beziehungsweiſe zu multipliciren haben, welches ſehr 
leicht geſchehen kann, da man aus der vorhergehenden Rechnung 
die Logarithmen dieſer Coefficienten hat. 
Nach F. 213. iſty = 0,000094 
9 = - 0,002870 
g-p = - 0,002964. Lg. = 7,4718782 
Lg. R’Sin. (A. 4) = 9,1885097 (F. 213.) 
Lg. Tg. 3.“ = 9,8304394 i 
Lg. f“ = 0,9531689 


€ 


7449992 
Lg. 0,03511775 = 8,5455236 neg. (§. 209.) 
Lg. t.“ 1, 408 105 
Lg. () = 0,0288463 
9,6151804 
783482585 .,,==+0,006836° 
= p = 0,0000768 
t — 
0,0069139 


ö (1,006913) Me!; Lg. 7,0069 3 = 0,0029919; demnach 
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darf man, um die verbeſſerten Coefficienten in den Gleichungen für 
7 und K zu erhalten, zu den Logarithmen der Coefficienten wels 
che M enthalten, nur 0,0029919, und zu denjenigen, welche N 
enthalten, 0,0059838 addiren, und die den fo verbeſſerten Loga⸗ 
rithmen entfprechende Zahlen aufſuchen. Die fernere Berechnung 
geſchieht ſodenn nach $. 209. und 210. 

Will man mit Lambert vorausſetzen, daß allein die Chorde 
des von dem Cometen in der Zwiſchenzeit der erſten und dritten 
Beobachtung beſchriebenen Bogens von dem mittleren Radius 
Vector in Verhaͤltniß der Zeiten geſchnitten werde; ſo ſetze man 
in den Gleichungen n. 3. und 4. die Zahl p.= o. Es ſey g der 
Werth von g unter dieſer Vorausſetzung; fo wird man haben 


. (1 +2.) Me = Me Mg‘. 

Multiplicirt man nun die Coefficienten der Gleichungen 
n. 3. und 4. des 207. §. welche M enthalten, mit ı + 35 und 
diejenige, welche das Quadrat von M enthalten, mit dem Quas 
drat von ı +5 ſo wird man genau die in Formeln gebrachte 


lambertiſche Conſtruktion haben. Die Gleichungen n. 3. und 4. 
werden ihre vorige Form beybehalten, und die fernere Berech⸗ 
nung der Cometenbahn wird von der oben gezeigten nicht ver⸗ 
ſchieden ſeyn. Eben dieſes ergiebt ſich auch aus der Betrach⸗ 
tung der zuften Figur. Iſt nemlich das Verhaͤltniß von ach: de 
oder von 1 zu t“ dem Verhaͤltniß von AD: DC oder von EB: 
BF nicht gleich; ſo ſey durch den gegebenen Punkt E die gera⸗ 
de Linie EBF, fo gezogen, daß EB : B. wie t.: . Als⸗ 
denn wird ſich nach F. 295. n. 6. verhalten E: cf. = 
2:Sin. (5.5.0) : f. Sin.(b*-b)= 1: zur Abkürzung, und es 
wird c = N.aE,cF = N. aE A. F ſeyn. Und da die Vers 
haͤltniße von 2E: Aa’ und von H: Ce“ gegeben find: fo wird 
man die nach der von Elbers gemachten Vorausſetzung gefun⸗ 
dene abgekuͤrzte Diſtanz des Cometen von der Erde in der drit⸗ 
ten Beobachtung um eine gegebene Größe zu vermehren oder zu 
vermindern haben, je nachdem F zwiſchen e und Foder auf 
die Verlaͤugerung von cF fällt, um genau bey Lamberts Con⸗ 
ſtruktion zu bleiben. Indeſſen wird die Rechnung betraͤchtlich 
abgekuͤrzt werden, wenn man bey der bequemen von Olbers ges 
zeigten Aufloͤſungsart bleibt, und die Verbeſſerungen wegen der 
Erde und des Cometen zugleich nach ſeiner Methode nachholt. 
da es, wie ſchon oben bemerkt wurde, einige Faͤlle giebt, wo 
die bisher gezeigte Methode nicht ſicher angewendet werden kann, 
oder auch die Berechnung ſich noch mehr abkuͤrzen laͤßt; ſo be⸗ 
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trachtet dieſe Olbers beſonders, woruͤber man ſeine Abhandlung 
nachſehen kann. N 


$. 214. Nachdem man die Yänge des Knotens und die Nei⸗ 
gung der Bahn beylaͤufig gefunden hat; ſo kann die Cometen⸗ 
bahn nach der F. 203. im allgemeinen angezeigten Newtonſchen 
Methode ). noch genauer beſtimmt werden. Es werden dazu 
drey geocentriſche Längen und Breiten des Cometen erfordert, 
um zugleich die elliptiſche Bahn beſtimmen zu koͤnnen, wenn ſich 
die Beobachtungen nicht durch eine Parabel ſollten darſtell n laſſen. 
Je weiter die Beobachtungen von einander entfernt ſind, deſto 
genauer werden die Elemente der Bahn beſtimmt. Nur darf die 
Neigung der Bahn nicht ſehr klein, und die Erde nicht zu nahe 
bey der Knotenlinie zur Zeit der drey Beobachtungen ſeyn. Es 
ſeyen K und z die beylaͤufig bekannte Länge des Knotens und die 
Neigung der Bahn. Man berechne nach F. 197. fuͤr jede der 
drey Beobachtungen, und unter folgenden drey Hypotheſen: 
iſte Hyp. ate Hyp. Ite Hyp. a N 

S NA 8 

7 2 2 ＋ 9, wo p und 9 von 10, 15, 20 
oder mehreren Minuten genommen werden duͤrfen, 
die Argumente der Breite des Cometen 

t u ut un“. 

und die Radios Vectores r 17, r, und aus dieſen 
die Chorden , K“, der zwiſchen der erſten und zweyten, und 
der erſten und deitten Beobachtung von dem Cometen beſchriebenen 
Bogen mittelſt der bekannten trigonometriſchen Gleichungen 


4% = (rer) ＋ ar’ Sin. = 

ba (rer + qr sin. & (ut = In 

Oder: man ſuche die Huͤlfswinkel 2, 27 durch 

2Sin. 3 (-u.) rr. 

r 
9 N Merz 

; 7, 17 

kt (r r) Sin. 2“. 

Aus „“, K, r, r, ri erhält man unmittelbar nach $r 
207. n. 5. die Zeiten, welche zwiſchen der erſten und zweyten, 
und der erſten und dritten Beobachtung haͤtten verſtreichen ſollen. 
Dieſe ſeyen: 

*) Philosoph. nat. princ. mathem. L. III. prop. XLII. probl. XXII. Ih⸗ 
re Anwendung auf die Parabel wird durch das Lambertiſche Theo⸗ 


2. 2980 2ch n. 8.) ſehr vereinfacht. Vergl. die Abhandl. von Obers 
. 68. u. f. 


Cos. 272 


; ſo iſt r, ) Sin. 2. 
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ıfte Hyp. ate Hyp. zte Hyp. 
* . EI *＋m 
und „“ 1% +0 *, e, 

die beobachteten Zwiſchenzeiten aber ſeyen # und t“. Die wah⸗ 
re Länge des Knotens ſey g Ee, die wahre Neigung der Bahn 
27. Wenn nun à und klein find, fo werden die Veraͤnde⸗ 
rungen der berechneten Zwiſchenzeiten nahe den correſpondiren⸗ 
den Veraͤnderungen von 2 und z proportional ſeyn, und man 
wird ſetzen konnen p: x = zu der Veränderung des von der 
Verbeſſerung x abhaͤngenden Theils der erſten Zwiſchenzeit, und 
9 : m y zu dem von der Verbeſſerung abhaͤngenden Theil 
der Verbeſſerung der Zwiſchenzeit. Daher wird ſeyn muͤſſen 


eben fo = 1 + ＋ = ii; 


TER C r mg=. = )sp 
mithin x — WE 
_.@-Vog-@ =) 
ee n IT 
Hat man x und 7 gefunden; ſo ergeben ſich die verbeſſerten 
Werthe von 7’, 7“, r, u,, u, u“““ durch Interpolation. 
Denn wenn die Werthe irgend einer dieſer Großen in den drey 
Hypotheſen ſind B, Bf, Bg; ſo wird man für die von 
den Veraͤnderungen der Laͤnge des Knotens und der Neigung ab⸗ 
haͤngende Verbeſſerungen derſelben nahe die Proportionen haben 
p: Fg; dem erſten Theil der Verbeſſ. 
7 : g : dem zweyten — — 
und es wird daher der verbeſſerte Werth von B nahe = B * . 


Fr ſeyn. Finden fi) x und „ beträchtlich größer als x und 


; fo muß man um eine größere Genauigkeit zu erreichen, die 
echnung nach drey neuen der Wahrheit naͤher kommenden Hy⸗ 
potheſen wiederholen. 

Eben dieſe Methode iſt auch auf die Ellipſe anwendbar. 
Denn durch 7’, ., T. und u“, 4, u“ iſt für jede der drey 
Hypotheſen die Ellipſe gegeben, welche der Comet hätte befchreis 
ben müͤſſen (F. 182. und 198.). Hieraus findet ſich nach dem 
Angeführten F. die wahre Anomalie fuͤr jede der drey Beobach⸗ 
tungen, und nach F. 185. die mittlere Anomalie, mithin auch 
die Zwiſchenzeit zwiſchen der erſten und zweyten, und zwiſchen der 
erſten und dritten Beobachtung, mittelſt welcher man wie vorhin 
die zwey Gleichungen zur Beſtimmung von » und erhaͤlt. 
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Als Beyſpiel mögen die F. 209, angeführten Beobachtungen 
dienen, ob es gleich vortheilhaft iſt, weiter von einander ent⸗ 
fernte Beobachtungen zu waͤhlen. Die Laͤnge des Knotens ſey 
b 264 55/6, = K, die Neigung der Bahn 62° 16719“ i, 
wie ſich dieſe aus denſelben Beobachtungen nach den F. 213. ge⸗ 
zeigten Verbeſſerungen ergeben haben. Man ſuche nach F. 197. 
die Winkel A, B, C, D mittelſt der Gleichungen 

1.) Cotg. A = Sin. (= A) Cotg. g 

2.) Cos. B= Cos. (- A) Cos. B 

; Cos. 3 (A5) 

30 Fg, © Css. Tr Tas) Cotg. 
Sin. 3 (A- 1) bag 2-4 
Sin. 2 (A1) 
in welchen e die geocentrifche Länge des Cometen, 8 feine geo⸗ 
centriſche Breite, und A die Länge der Sonne bezeichnen; ſo iſt 
das Argument z der Breite = C ＋ D, und der Radius Vector 
des Cometen 


R Sin. B ; 8 
Er Sin- (BT C- D) wenn der Radius Vector der Erde 


2-4 
2 


4.) Tg. D 


iſt. 

Die auf die erſte, zweyte und dritte Beobachtung ſich bezie⸗ 
hende Groͤßen unterſcheide man von einander durch einen, zwey 
oder drey Striche. 1 

Erſte Hypotheſe 8 = 2640 557658 620 16“ 19“ 


n 
A., 192 34 48 
6 — A., = 31 43 27 Lg. Sin. = 9, 208458; Lg. Cos. — 9,09 
5“ 24 36 4 Lg. Cotg. = 3392681; Lg. Cos. = 9,9586728 
N = 264 55 5 0,0601 139 9 8883928 
N= A. = 72 ᷣ20 18 A“ = 419 250% 0 B. = 399 201 29,9 
A 
= = 36 10 9 i = 62 16 19,0 
A“ == 2113 29,0 
A“ ＋ i = 103 19 9,0 
u -i 
Eee 36 44,5 
A“ ＋ 
5:77.53 84% 
5 4, N 
Lg. Cotg. se = 1360450 0,1360450 


AN 
Lg. Sin. —— = 9,2652033 neg. Lg. Cos. 9,9925°74 
9,4012483 6,1285344 
Lg. 
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re 5 
LS. Siu. = 9,8945038 Ig. Cos. 9, 7926445 


Lg. Tg. S e * 5 — H 
9,5067445; Lg. Tg. C = 0,35 
D 77845 %%% „3359279 
63:29, 54,0% 


I — 
w = 47 25 33.06 


. 5 PAYS EZ ** — 
C 5 93 2 1% g. R. = 9,9905749 
39 20 20,9 Lg.Sin.B’= 9 8020502 
122 22 44,9 e 9,8018651 
Lg; Sin. = 979266118 
Lg. 7, = 98749536 
5 ’ 5 „. — 07749814, 
Eben ſo finden ſich 8 75 384 187,845 , Se 8490846 
1 =. 78 30 32/9; „„, S s, 
und hieraus 4, = 0,246309 ; 2 01522522 
# 9.0497 T. = 19,96323 
aber = 8.977727... , = 1996319 


: alſo #-#=- 00 7 2ν 
alſo = ‚07180 =! Z - 0,000044 

Ztvente Hypotheſe . = 265° 15'6°; P=20'; 620 16 194%; 
Man findet wie vorhin 4, = 47° 23'389; , = 0,7478773 
1% 63 34 87%. „, 0,8483256 

2. = 78 30 3% PO 900 
* ES 2457026 ; 6,5212901 

en u 9,6138873 so = 19,89% 
und da = 9,4952 77 = 19,06323, 


5 iſt = 803570, ünd e = % 
Fuͤr die dritte Hypotheſe 2 = 264 556% 149 = 62° 36° 
10%; 9 = 20“ finden ſich ; 


\ 


% 70 16,25%. 81 , = 01752223 

4, = 63 24 38,97 „, = 9853810 

nu = 78 17 53,5 „% — 9997342 
, = olaabον, e 0,5241830 

hm = 9 08573 „ . = 20% 74237 

X = 9,0457. * = 19 90323 
33 = 0,03618 s = 0,111007 
Daher iſt -= 10 370% 00 50186 

und weil RD = 264 55 6 i= 62 16 10 


. SE 266 38 25 L = 63. 12 3% 
Weil hier * und & beträchtlich größer geworden find als p 
und ; jo muß man mittelſt der verbeſſerten Werthe von e und 
i die Rechnung wiederholen. Man wird jetzt & . . 21 und 
„= 13“ finden, und daher wird die Löͤnge des L ſehr na⸗ 
be = 260° 34° 21“ und die Neigung der Bahn = 63° 11° 32“ 
ſeyn. Ferner findet man durch Interpolation 

Wohnendergers Aſtronomie. > 3 


“ 
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15 — 0 5147 7 ro 0,7466 47 
* * 62 45 53,81 “ 9.8519806 
u‘ = 77 18 5,27; 7° 2 1, 0023152 
und, wenn man mittelſt u“, u’, 7, r., die durch die zwey aͤuſ⸗ 
ſerſten Punkte gehende Parabel nach §. 208. n. 12. und 9. be⸗ 
ſtimmt, r 
d. wahre Anom. f. d. erſte Beob. = 42923/4736; D =0,6490632+ 
. Da nun u“ = 46 51 47,73 
ſo iſt u- = 4 28 0,37 
und weil Q =266 34 21 
fo iſt die Länge des Periheliums 27 2 21 
Die zwiſchen der erſten Beobachtung und dem Durchgang 
durch das Perihelium verfloßene Zeit ergiebt ſich nach $. 208. 
n. 13. oder F. 212. 
= 17, 509032 Tagen. 
Die Zeit der erſten Beob. iſt 36.310416 Sept. 
alfo die Zeit des Perih. 18, 901384 Sept. 
Die Elemente der Bahn dieſes Cometen waͤren demnach fol⸗ 
gende: 8 | 
Länge des Rn = 266° 347 21“ 
Neigung der Bahn = 63 11 32 
Laͤnge des Periheliums = 271 2 2 
Abſtand des Perih. = 0,6490632 a 
Zeit des Perih. 1807. Sept. 18 um 19 U. 14° f mittl. Zeit 
oder Sept. 19. Morg. um 7 U. 14° zu Zübingene 
Auf eine Reihe vom 22. Sept. 1807 bis zu dem 28. Febr. 
1808 ſich erſtreckender Beobachtungen dieſes Cometen gruͤnden 
ſich folgende von Beſſel ) gefundene Elemente ſeiner elliptiſchen 


Bahn: 
Durchgangszeit durchs Perihelium Sept. 18,737 09 Pariſer Merib⸗ 


Neigung = 63° 10° 10% 
Länge 88 = 266 48 ee vom mittl. 
= = 270 53 50,65 Aequinokt. 
Heinfter Abſtand = 0,645872 
Log. d. kleinſt. Abſt. = 9,8101406 
Log. d. mittl. tägl. Bew. = 0,2442084 
Excentricitaͤt = 0,99503415 


Halbe große Are = 130,063 
Umlaufszeit = 1483,3 Jahren. 
Richtung des Laufs direct. 182 
die halbe kleine Axe dieſer elliptiſchen Bahn iſt alſo = 12,9457 
folglich mehr als zehnmal kleiner als die halbe große Are. 


F. 215. Die Berechnung der elliptiſchen Elemente erfor⸗ 
„) Astr. Jahrb. für 18 11. S. 158. 
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dert ſehr genaue Beobachtungen, und eine vorläufige Reduktion 
derſelben wegen der Parallaxe, Aberration und Nutation. Die 
erſtere ergiebt ſich mittelſt der aus den beylaͤufig gefundenen Ele⸗ 
menten berechneten Entfernungen des Cometen von der Erde, 
wodurch das Verhaͤltniß ſeiner Horizontalparallaxe zu der Hori⸗ 
e det Sonne gegeben iſt ($. 49. n. 1.) Sodenn 
ann man die Aberration in Rechnung bringen, wenn man die 
Zeit t berechnet, welche das Licht gebrauchte, um von dem Cometen 
zu der Erde zu gelangen. Sit nemlich t die Zeit der Beobachtung; 
fo wird der beobachtete Ort dem von der Abetration befteyten Ort ent⸗ 
ſprechen, welchen man zu der Zeit tet beobachtet haben wuͤrde, wenn 
die Erde in dem der Zeit 5 t zugehörigen Punkt ihrer Bahn ges 
weſen wäre, und das Licht ſich augenblicklich fortpflanzte. Die 
Zeit t findet ſich, wenn man 8“ 13% oder 403% 2 mit dem Ab⸗ 
fand des Cometen von der Erde multiplicitt. Man ſucht aus 
den aſtronomiſchen Tafeln die Länge der Sonne für die Zeit tt, 
Und addirt zu derſelben 180° 0° 20°°,25;5 ſö hat man den corre⸗ 
ſpondirenden Ott der Erde. Aus den beobachteten von der Res 
fraktion und Parallaxe befreyten geraden Nufſteigungen und Abs 
weichungen ſucht man mittelſt der ſcheinbaren Schiefe der Eklip⸗ 
tik die Laͤngen und Breiten, ind leitet aus dieſen diejenige her, 
welche man bey einer fuͤr eine gewiße Epoche geltenden mittleren 
Schiefe der Ekliptik gefunden haben wuͤrde. Bey der Berech⸗ 


nung des Orts der Sonne aus den Tafeln laßt man daher die 


Nutation weg. Eudlich vermindert oder vermehrt man die nach 
oder vor der angenommenen Epoche beobachteten und reducirten 
Oerter und die berechneten Längen der Sonne um die mittlere 
Bewegung der Aequinoktfialpunkte in der zwiſchen der Epoche 
und der Zeit der Beobachtung verfloßenen Zeit. Die aus den fo 
teducirten Beobachtungen gefundene Elemente beziehen ſich als⸗ 
denn auf eine unveraͤnderliche Ebene, nemlich auf die mittlere 
Ebene der Ekliptik fuͤr die angenommene Epoche, und die Laͤngen 
find von dem mittleren für eben dieſe Epoche geltenden Aequi⸗ 
noktialpunkt an gerechnet; 


F. 216. Weil das in der Naͤhe der Sonne liegende 
Stück einer Cometenbahn in den meiften Fällen nicht mer 
lich von einer Parabel abweicht; fo find die paraboliſchen 
Elemente der Cometenbahnen hinreichend, um einen Come⸗ 
ten, welcher ſchon einmal beobachtet worden iſt, wieder zu 
erkennen. Wenn die Laͤnge und der Abſtand des Perihe⸗ 
liums, die Laͤnge des Knotens und die Neigung der Bahn 
ſammt der Richtung der Bewegung nahe dieſelben ſind; ſo 
iſt es ſehr wahrſcheinlich, daß der erſchienene Comet derſelbe 
BI = 


8 2 
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ſey, welchen man vorher ſchon beobachtet hat. Wegen der 
großen Umlaufszeit und des Mangels älterer genauen ber 
obachtungen der Cometen findet ſich unter 98 bis jetzt beob⸗ 
achteten und berechneten Cometen nur einer, deſſen Umlaufs⸗ 
zeit man mit Gewißheit kennt, nemlich der im ı85ften g. 
angefuͤhrte, welcher im Jahr 1450 zum erſtenmal aſtrono⸗ 
miſch beobachtet wurde. Seine fruͤheren Erſcheinungen ſind 
zweifelhaft. Halley fand nemlich, daß unter 24 von ihm 
berechneten Cometen drey ſehr nahe einerley Elemente hats 
ten, die von den Jahren 1531, 1607, und 1682, wor⸗ 
aus er ſchloß, daß dieß ein und derſelbe Comet ſeyn könne. 
Er ſagte daher die Wiederkunft dieſes Cometen auf das En⸗ 


de des Jahrs 1758 oder auf den Aufang des Jahrs 1789 


voraus. Er erſchien auch wirklich im Jahr 1759 , und 
Clairaut hatte im Jahr 1758 noch vor feiner Wiederer⸗ 
ſcheinung gezeigt, daß wegen der Einwirkung des Jupiters, 
welcher ſchon Hallep die Irregularitaͤten in den zwiſchen ſei⸗ 
nen Wiedererſcheinungen verfloßenen Perioden *) zugefchries 
ben hatte, der Comet dießmal um ungefähr 618 Tage ſpaͤ⸗ 
ter durch das Perihelium gehen wuͤrde, als es vermoͤge der 
zwiſchen 1607 und 1682 verfloßenen Periode hätte geſche⸗ 
hen ſollen. Er ſetzte die Durchgangszeit durch das Perihe⸗ 
lium auf die Mitte des Aprils 1758, und bemerkte zu⸗ 
gleich, daß die kleinen in feinen Approximationen vernach⸗ 
laͤßigten Größen dieſen Zeitpunkt um einen Monat früher 
herbeyfuͤhren oder weiter wurden hinausſchieben koͤnnen. 
Der Comet gieng durch das Perihelium am 12. Maͤrz 1759, 
welcher Zeitpunkt innerhalb der von Clairaut feſtgeſetzten 
Graͤnzen liegt. Die elliptiſchen Elemente dieſes ſogenann⸗ 
ten Halley'ſchen Cometen find nach Klinkenberg **) fol⸗ 
gende: 
Zeit des Periheliums 1759 März 12. um 13 U. 7 M. 35 & 
mittlerer Zeit zu Paris: 
*) Die zwiſchen den Durckgaͤngen durch das Perihelium in den Jahren 
1436 1331, 1607, 1632 verfloßene Perioden find nemlich 75 Jahre 
77 T 76 J. 53 T.; 74 J. 323 T. g 3 
**) S. Oibers Abhandlung, welcher von Zach ein genaues Werzeichniß 
der Elemente aller ſeit dem Jahr 837. nach C. G. vis zum Mai 1797 
berechneten Cometenbahnen, 89 an ver Zahl, beygefuͤgt hat. 
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Länge des gz 539 a5’ 35,4 
Neigung der Bahn 17 % 5 
Länge des Perih. 303 19 18 
Abſtand des Perih. 9,5829720 
Halbe große Axe 18,018467 
Halbe kleine Are 4.346272 
Die Bewegung ruͤcklaͤufig. 


§. 217. Ob die Cometen ein eigenes Licht haben, 

oder nur, wie die Planeten, von der Sonne beleuchtet wer⸗ 

den, ſcheint noch nicht durch die Beobachtungen entſchieden 

zu ſeyn. Wenn man ſie durch ſtark vergroͤßernde Teleſkope 

in ſolchen Stellungen gegen die Sonne und die Erde beob— 

achtet, wo ſie uns nur einen Theil derjenigen Haͤlfte ihrer 

Oberflaͤche zukehren, welche von den Sonnenſtralen getrof⸗ 

fen werden kann; ſo bemerkt man keine Phaſen, und allein 

der Comet vom Jahr 1744 ſcheint Veraͤnderungen in feinen 

Lichtgeſtalten gezeigt zu haben. Allein die Beobachtungen 

find zweifelhaft. Herſchel *) beobachtete den im Jahr 1807 

erſchienenen Cometen vom 4. bis zum 19. Okt. durch feine 

Teleſkope, welche ihm denſelben beftändig als eine ſcharf 

begraͤnzte ganz beleuchtete Scheibe zeigten, ungeachtet am 

4. Okt. der Bogen des von der Sonne beleuchteten Theils 
nur 119 45 9“, und am 19. Okt. 124 22° 40 betrug, 

woraus er glaubt folgern zu konnen, daß das Licht des Cometen 

nicht von dem Sonnenlicht allein herruͤhren konne, weil er ſonſt 

die Abweichung ſeiner Lichtgeſtalt von einer ganz beleuchteten 

Scheibe hätte bemerken muͤſſen. Vielleicht iſt aber der ſoge⸗ 

nannte Kern der Cometen nur der dichteſte Theil des ſie um⸗ 

gebenden Nebels, durch welchen man ſchon Fixſterne beob⸗ 

achtet hat, und welcher daher von dem Sonnenlicht ganz 

durchdrungen wird. Der Comet ſelbſt kann ſo klein ſeyn, 

daß es nicht moͤglich iſt, ſeine Phaſen zu bemerken, welche 

noch üͤberdiß durch das von dem beleuchteten Nebel auf den Co⸗ 

meten zurüͤckgeworfene Licht undeutlich gemacht werden mäffen, 
Heerſchel hat auch Beobachtungen zur Beſtimmung der 
wahren Größe des Cometen vom Jahr 1807 angeſtellt. Er 
ſchaͤtzte feinen ſcheinbaren Durchmeſſer am 19. Okt. etwas 


*) Phllosoph. Transact. 1808. P. II. 
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kleiner, als den des dritten Jupiterstrabanten, und ſetzt ihn 
hienach auf eine Sekunde. Der Abſtand des Cometen von 
der Erde zur Zeit der Beobachtung war 1,1069192, (die 
mittl. Diſtanz der Erde von der Sonne = 1 geſetzt). Dem⸗ 
nach wäre fein wahrer Durchmeſſer = 0,0664 des Erddurch⸗ 
meſſers = 114 geogr. Meilen. 


Fünftes Capitel. i 
Von der Bahn des Monds um die Erde, 


und den Bahnen der übrigen Nebenplaneten um ihre 
Hauptplaueten. 


§. 218. Es iſt in dem vierten Capitel des erſten Buchs 
gezeigt worden, daß man die Bewegung des Monds um die 
Erde als eine Bewegung in einer durch den Mittelpunkt 
der Erde gelegten Ebene betrachten kann, welche theils durch 
die Veraͤnderung der Laͤnge des aufſteigenden Knotens, theils 
durch die beſtaͤndige Veraͤnderung der Neigung der Monds⸗ 
bahn mit jedem Augenblick in eine andere Lage gegen die 
Ekliptik gebracht wird. Seine Bewegungen in dieſer vers 
aͤnderlichen Ebene zeigen neben der von feiner Lage gegen 
die Apſidenlinie abhaͤngenden Ungleichheit eine große Ans 
zahl kleinerer Ungleichheiten von verſchiedenen Perioden, 
unter welchen die im Hgften F. bemerkten, nemlich die Evec⸗ 
tion, Variation und die jährliche Gleichung die betraͤcht⸗ 
lichſten ſind. Man findet, daß die von der Lage des Monds 
gegen die Apſidenlinie abhaͤngende Ungleichheit ſehr nahe 
daſſelbe Geſetz befolgt, welches man in den elliptiſchen Be⸗ 
wegungen der Planeten um die Sonne beobachtet, und ſich 
durch eine Bewegung des Monds in einer Ellipſe darſtellen 
laͤßt, welche den Mittelpunkt der Erde zu einem ihrer Brenn: 
punkte hat. Der Radius Vector des Monds ſchneidet den 
Zeiten proportionale Flaͤchenraͤume ab, die Excentrieitaͤt ft 
= 0,0550268, und daher die gröfte Gleichung des Mittel⸗ 
punks des Monds = 6° 18 28% (F. 88.). Die große 
Axe der Ellipſe, oder die Apſidenlinie der Mondsbahn hat 
eine vorwärts gehende Bewegung, fo daß fie in 3231 T. 
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11 St. 4 Min. 7,3 S. einen Umlauf in Beziehung auf 
die Aequinoktialpunkte macht. Dieſe Bewegung iſt aber 
nicht gleichfoͤrmig,, und einer Ungleichheit unterworfen, 
welche auf 22 17 ſteigt, und dem Sinus der mittle⸗ 
ren Anomalie der Sonne proportional iſt. Die wahre 
Laͤnge des Perigaͤums des Monds iſt groͤßer oder kleiner 
als die mittlere unter der Vorausfeßung einer gleichfoͤrmi⸗ 
gen Bewegung der Apſidenlinie berechnete, je nachdem die 
mittlere Anomalie der Sonne kleiner oder größer als 180 


Gr. iſt. 


F. 219. Will man nur auf die bisher betrachteten Ungleich⸗ 
heiten der Mondsbewegungen Ruͤckſicht nehmen; ſo wird man 
den geocentriſchen Ort des Monds fuͤr eine gegebene Zeit auf fols 
gende Art berechnen konnen. Man ſuche für den vorgegebenen 
Zeitpunkt die wahre Laͤnge O der Sonne, ihre mittlere Anoma⸗ 
lie &, die mittlere Länge ) des Monds und feine mittlere Auo⸗ 
malie A unter der Vorausſetzung einer gleihfürmigen Bewegung 
der Apſidenlinie nach den F. 190. für die Planeten gegebenen 
Regeln. Man ſetze 9 O = D; fo iſt die wegen der Evection 
und der jaͤhelichen Gleichung verbeſſerte Laͤnge des Monds 

»’= » + (1° 20° 29% f) Sin. (2D- 4) - (11? 11°,8) Sin. 4 (C. 68.). 

Man verbeſſere die mittlere Anomalie des Monds durch eben 
dieſe zwey Gleichungen, und ziehe von ihr noch ferner wegen der 
ungleichföormigen Bewegung der Apfidenlinie (22° 17“) Sin.a 
ab; fo hat man die verbeſſerte mittlere Anomalie des Monds 
AZ A (19 20° 29% 5) Sin. 2 DA) - (11° 17°°,9) Sin. 4 (22° 17“ Sin. a. 

Mittelſt der verbeſſerten mittleren Anomalie A’ und der Ex⸗ 

eentrieität der Mondsbahn ſuche man nach F. 186. den Ueber⸗ 
ſchuß O der wahren Anomalie uͤber die mittlere (wenn die erſte⸗ 
re kleiner iſt als die letztere; ſo wird O negativ), und ſetze 
DOD“, D/ ) “-O. Man verbeſſere noch dieſe Länge 
des Monds wegen der Variation; fo erhält man die Lange des 
Monds in ſeiner Bahn 

2 »”’+ Gs“ 47/7) Sin. 2D“, \ 

Endlich ſey die unter der Vorausſetzung einer gleichfürmigen 
retrograde Bewegung berechnete mittlere Länge des aufſteigenden 
Mondsknotens = ge; fo iſt feine verbeſſerte Länge 

"= N + (1? 30° 26) Sin. 2 (O- 68) 
und die verbeſſerte Neigung der Mondsbahn gegen die Ekliptik 

= 50 87 47¼ + (8, 47% Cos. 2 (Obs) G. 66.), 

woraus ſich nach den F. 190. S. 299. gegebenen Formeln n. 1. 
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und 5 die Länge des Monds in der Ekliptik und feine Breite 
ergiebt. 
Dieſe Correktionen ſind uͤbrigens zu einer genaueren Beſtim⸗ 
mung des geocentriſchen Orts des Monds noch nicht hinreichend, 
und der Fehler kann ſich zuweilen auf 8 bis 10 Minuten belaufen. 


§. 220. Die Bahnen der vier Trabanten des Japi⸗ 
ters liegen in Ebenen, welche nur wenig gegen die Ebene 
der Ekliptik geneigt find (§. 103.) Ihre Neigungen ges 
gen die Ebene der Vihn des Jupiters um die Gone koͤn⸗ 
nen alſo ebenfalls nicht betraͤchtlich ſeyn, da dieſe nur am 
1° 18 51,5 (F. 191.) gegen die Ekliptik geneigt iſt. Die 
Verſchiedenheiten, welche man in der Dauer ihrer Verfin⸗ 
ſterungen beobachtet, zeigen, daß ſie nicht immer durch die 
Axe des Schattens gehen, welchen der Jupiter auf ſie wirft, 
und da der vierte Trabant öfters unverfinſtert voruͤber geht; 
fo muß feine jovicentriſche Breite zuweilen größer ſeyn, als 
der aus dem Mittelpunkt des Jupiters geſehene ſcheinbare 
Halbmeſſer des Our pſchnitts des Schattenkegels mit einer 
durch den Mittelpunkt dieſes Trabanten auf die Are des Res 
gels ſeukrecht gelegten Ebene. Wenn die Dauer der Verfin⸗ 
ſterungen am gröften iſt (S. §. 111.); fo muß die Axe des 
Schattenkegels in der Ebene der Bahn des Trabanten lie⸗ 
gen, und folglich in die Durchſchnittslinie dieſer Ebene mit 
der Ebene der Bahn des Jupiters fallen. Zur Zeit des 
Mittels der Verfinſterung iſt der Trabant in Oppoſition, 
und daher feine jovicentriſche Laͤnge der heliocentriſchen Laͤn⸗ 
ge des Jupiters gleich, welche man für dieſen Zeitpunkt be⸗ 
rechnen kann. Mithin waͤre hiedurch die Lage der Durch⸗ 
ſchnittslinie, in welcher die Ebene der Bahn des Trabanten 
die Ebene der Jupitersbahn durchſchneidet, oder die Kno⸗ 
teulinie gegeben. Dieſe Beobachtungen koͤunnen bey dem 
dritten und vierten Trabanten angefteilt werden, von dem 
erſten und zweyten aber kann man, wenn fie in der Nähe ib⸗ 
rer Knoten ſind, niemals die Eintritte und Austritte zu⸗ 
gleich beobachten, und man iſt daher genoͤthigt, die einige 
Tage vor der Oppoſttion des Jupiters beobachteten Eintritte 
dieſer Trabauten in den Schatten mit den einige Tage nach 
derſelben beobachteten Austritten zu vergleichen, indem man 


361 


von den Zeiten der Austritte die zwiſchen dieſen und den 
Eintritten verfloßene ſynodiſche Umlaufszeiten abzieht. Die 
Dauer der Verfinſterungen findet ſich bey allen vier Tra⸗ 
banten am groͤſten, wenn die heliocentriſche Laͤnge des Ju⸗ 
piters ungefähr 10 3. 14 Gr. oder 4 3. 14 Gr. iſt; folg⸗ 
lich konnen die jovicentriſchen Laͤngen der Knoten der Jupi⸗ 
terstrabauten nicht ſehr von einander verſchieden ſeyn. Man 
bemerkt, daß, wenn die Trabanten in ihrer Oppofition 
noͤrdlich von dem Mittelpunkt des Jupiters ſich befinden, 
und die Dauer ihrer Verfinſterungen abnimmt, die heliocen⸗ 
triſche Laͤnge des Jupiters von 103. 14 Gr. in 1 3. 14 Gr. 
uͤbergeht; folglich fällt der aufſteigende Knoten der Bahnen 
der Jupiterstrabanten in den Punkt der Ekliptik, deſſen 
Laͤnge ungefähr 19 Z. 14 Gr, ift, 


F. 221. Die Neigungen der Bahnen des erſten und 
zweyten Trabanten des Jupiters ergeben ſich aus der groͤ⸗ 
ſten Dauer ihrer Verfinſterungen auf folgende Art. Es 
ſey AFB (Fig. 22.) der hier als kreisfoͤrmig angenomme⸗ 
ne Durchſchnitt des Schattenkegels des Jupiters mit einer 
auf ſeiner Axe ſenkrechten und die Bahn des Trabanten be⸗ 
ruͤhrenden Ebene, und Oder Mittelpunkt des Schattens. 
Der Weg n des Trabanten durch den Schatten kann ohne 
merklichen Fehler als eine Chorde des Kreiſes Y betrach⸗ 

tet werden, welche durch das auf ſie aus dem Mittelpunkt 
C gefaͤllte Perpendickel CR in & halbirt wird. Man zie⸗ 
be den Halbmeſſer Cr an den Punkt des Eintritts m; fo 
verhaͤlt ſich En zu m wie die halbe groͤſte Dauer der Ver⸗ 
finſterung zu der beobachteten halben kleinſten Dauer. In 
dem bey R rechtwinklichten Dreyeck MK, welches man als 
ein geradlinigtes betrachten kann, iſt alſo das Verhaͤltniß 
von Em zu mR, mithin auch das Verhaͤltniß von C/: CK 
gegeben. Sucht man nun zu der ſynodiſchen Umlaufszeit 
des Trabanten zu der halben groͤſten Dauer feiner Verfin⸗ 
ſterung und zu 360° die vierte geometriſche Proportional⸗ 
zahl; fo erhält man die ſcheinbare aus dem Mittelpunkt des 
Jupiters geſehene Größe des Halbmeſſers ( oder Cn des 
Schattens, und weil das Verhaͤltniß von Cm: CR gefun⸗ 
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den worden ift, die ſcheinbare Größe von CR. Dieſe Linie 
ſteht aber, wenn die Dauer der Verfinſterung am kleinſten 
iſt, fo wohl auf AB, als auf mn ſenkrecht; folglich mißt 
die ſcheinbare Größe von CR die gröfte jovicentriſche Breite 
des Trabanten, oder die Neigung ſeiner Bahn gegen die 
Bahn des Jupiters. Wegen der unter den Polen zuſam⸗ 
mengedruͤckten Geſtalt des Jupiters (H. 109,) find aber 
dieſe Neigungen zu groß. Uuẽter der Vorausſetzung, daß 
der Jupiter ein elliptiſches Sphaͤroid ſey, wird der Durch⸗ 
ſchnitt des Schattenkegels mit einer auf ſeiner Axe ſenkrech⸗ 
ten und die Bahn des Trabanten berührenden Ebene ſehr 
nahe eine Ellipſe ſeyn, deren kleine Axe ſich zu ihrer großen 
Axe wie die Umdrehungsaxe des Jupiters ſich zu dem Durch⸗ 
meſſer feines Aequators, d. i, wie 13; 14 (§. 109.) vers 
haͤlt. Und weil die Umdrehungsaxe des Jupiters nahe auf 
der Ekliptik ſenkrecht iſt; fo. werden die waͤhrend der Vers 
finfterung von den Trabanten beſchriebene Chorden des els 
liptiſchen Umfangs des Schattens nahe mit der großen Axe 
des elliptiſchen Schnitts parallel ſeyn. Es ſey alſo adbe 
(Fig. 73.) der elliptiſche Durchſchnitt des Schattens, un 
die von dem Trabanten beſchriebene mit der großen Axe ab 
parallele Chorde. Man ziehe ug auf die große Axe aß ſenk⸗ 
recht, und verlaͤngere fie über » hinaus, bis ſie dem ‚um 
die große Axe als Durchmeſſer beſchriebenen Kreis in * bes 
gegnet. Man ziehe den Halbmeſſer F auf vm ſenkrecht, 
welcher der mn in r begegne, und durch u die Parallele nr 
mit mn, Unter der Vorausſetzung, daß der Umfang des 
Schattens ein Kreis ſey, hat man Cr flatt Cr gefunden. 
Es verhaͤlt ſich aber Cr: Cr ug: 1 = Cu; Cd (Kegelſchn. 
II, 7. Zuſ. 2.) = 14:13. Folglich muß man die unter 
der Vorausſetzung eines kreisfoͤrmigen Umfangs des Schat⸗ 
tens gefundene Neigungen der Bahnen in dem Verhaͤltniß 
von 13: 14 vermindern. 

Die Neigungen der Bahnen des dritten und vierten 
Trabanten koͤnnen nicht unmittelbar wie die der zwey vor⸗ 
hergehenden gefunden werden, weil fie, wenn fie ihre groͤſte 
Breite haben, unverfinſtert voruͤber gehen. Beobachtet 
man aber die Dauer einer Verfinſterung, und beſtimmt 
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daraus wie vorhin die ſcheinbare Größe des Perpendickels 
CR (Fig. 22.); fo kennt man, wenn die Bahn ume N des 
Trabanten die Ebene CAN der Bahn des Jupiters in N 
ſchneidet, in dem bey & rechtwinklichten ſphaͤriſchen Dreyeck 
ERN die Seite CR, und die Hypotenuſe CN, welche dem 
Unterſchied der ſchon beyläufig bekannten Laͤnge des Knotens 
und der heliocentriſchen Laͤnge des Jupiters zur Zeit des 
Mittels der Verfinſterung gleich iſt, woraus man den Nei⸗ 
gungswinkel M findet. i 


Es verhält ſich nemlich Sin. CV: Sin. CR = Sin, tot.; Sin. N. 
ill man die Laͤnge des Knotens noch nicht als bekannt vor⸗ 
ausſetzen; ſo ſey zu einer anderen Zeit der Jupiterstrabant bey 
dem Mittel der Verfinſterung in r. Man beſtimme wie vor⸗ 
hin die jovicentriſche ſcheinbare Große des Perpendickels er auf 
die Bahn des Trabanten; fo verhält ſich in dem ſphaͤriſchen 
Dreyeck Wr wiederum Sin. eN : Sin, er = Sin. tot.: Sin. N 
und daber 
Sin. CM: Sin, c = Sin. CR : Sin. er, 


5 0 2 cx 
mithin Tg, 5 E EL. Tg. DER; 8 
2 


2 Tg. 5 
Es ift aber der Bogen ON e dem Unterſchied der helio⸗ 
centriſchen Laͤngen des Jupiters zur Zeit des Mittels der zwey 
Verfinſterungen gleich, und daher gegeben; folglich erhaͤlt man 
durch dieſe Proportion mittelſt der Tafel der Tangenten die hal⸗ 
e Summe der zwey unbekannten Bogen CN, e, deren Unters 
ſchied Ce man kennt, und hieraus dieſe Bogen ſelbſt. Hat man 
dieſe gefunden; fo ergiebt ſich aus der erſten oder zweyten Pro⸗ 
portion die Neigung der Bahn. Man wird hiedurch die Lage 
der Knoten genauer als durch die Beobachtungen der groͤſten 
Dauer der Verfinſterungen beſtimmen koͤnnen, weil die Traban⸗ 
ten ſchon merklich von ihren Knoten entfernt ſeyn konnen, ohne 
aß man einen Unterſchied in der Dauer ihrer Verfinſterungen 
emerkt. Zu der Beſtimmung der Laͤnge des Knotens muß man 
diejenige Beobachtungen waͤhlen, bey welchen ſich die Dauer der 
Verfinſterungen nicht zu langſam verändert, 


$. 222. Die Neigung der Bahn des erſten Jupitertz⸗ 
trabanten gegen die Bahn des Jupiters iſt beynahe unver: 
aͤnderlich, und = 3° f 24“, die Neigungen der übrigen 
aber ſind kleinen periodiſchen Veraͤnderungen unterworfen. 
welche ungefähr auf 30 ſteigen. Die Länge des aufſteigen⸗ 


8. 


364 


den Knotens des erſten Trabanten ift = 314° 27 54" in 
der Bahn des Jupiters gerechnet. Die aufſteigenden Kno⸗ 
ten der uͤbrigen ſchwanken um dieſen Punkt hin und her, 
von welchem fie ſich zuweilen um 8 bis y Graden entfernen, 
Die Vergleichung weit von einander entfernter Beobachtun⸗ 
gen zeigt, daß dieſe mittlere Knotenlinie gegen die Fixſterne 
ihre Lage nicht merklich veraͤndert, und man hat daher, um 
die Laͤnge des mittleren aufſteigenden den vier Bahnen ger 
meinſchaftlichen Knotens zu finden, zu der fuͤr irgend einen 
Zeitpunkt beſtimmten Laͤnge deſſelben nur die Bewegung 
der Aequinoktialpunkte zu addiren, oder fie davon abzuzie⸗ 
hen, je nachdem der vorgegebene Zeitpunkt nach oder vor die 
Epoche fällt, für welche man die mittlere Länge des aufſtei— 
genden Knotens beſtimmt hat. Die mittleren Neigungen 
der Bahnen der Jupiterstrabanten gegen die Ebene der 
Bahn des Jupiters ſind folgende: 
J. 3° 5 24 III. 3 * 0 28 
II. 3 4 45 IV. 2 40 58 

und die mittlere Lange ihres auffteigenden Knotens in der 
Bahn des Jupiters iſt fur den 1. Jan. 1801 = 3147 54 


F. 223. Aus den Neigungen der Bahnen der Trabanten 
des Jupiters gegen feine Bahn und der Fänge ihres aufſteigen⸗ 
den Knotens ergeben ſich ihre Neigungen gegen die Ekliptik und 
die Fänge ihres Knotens in derſelben durch die Aufloͤſung eines 
ſphaͤriſchen Dreyecks. Es ſey BAR (Fig. 74.) ein Bogen eines 

vöften in der Ebene der Bahn des Jupiters liegenden Kreiſes 
CE ein Bogen der Ekliptik, und der Bogen CAM liege in 


der Ebene der Bahn eines Trabanten. In dem Dreyeck ABC 


kennt man den Ueberſchuß AB der Länge n des aufſteigenden 
Knotens A des Trabanten in Beziehung auf die Bahn des Zus 
piters über die Länge N des aufſteigenden Knotens B des Zur 
piters, die Neigung ABC = F ver Jupitersbahn gegen die Eklip⸗ 
tik, und die Neigung B40 = der Bahn des Trabanten gegen 
die Bahn des Jupiters. Es ſey BA go, und von B auf die 
Verlaͤngerung von A des Perpendickel BD gefallt; ſo verhält 
ſich Cote. B40: Sin. tot. Cos. AB: Cotg. ABD, woraus 
man CBD = ABD - ABC findet. Sodenn hat man 

Sin. AB D: Sin. CB D = Cos. A: Cos. BCD oder Cos. AC E, und 
Cos. CB D: Cos. ABD = Tg. AB : Tg. BC. Pr 


Man ſuche alſo einen Huͤlfswinkel durch die Formel 


I 


ee 
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1.) Tg. 2 = Te. ? Cos. (z- N); fo iſt = 
Cos. i Cos. (Q ge) g 18. ( -M)Sin. 
2.) Cos. ACE e und 3.) Tg. 80 Sin. (& .:) 

Man nehme immer den Winkel 2 ſpitz und mit demſelben 
Zeichen, welches ſeine Tangente hat, und beſtimme den Bogen BC 
ſo, daß ſein Sinus mit dem Zaͤhler, und ſein Coſinus mit dem 
Nenner in dem Ausdruck ſeiner Tangente einerley Zeichen erhaͤlt. 
Aus n. 2. erhaͤlt man die Neigung der Trabantenbahn gegen die 
Ekliptik, und der aus der Gleichung n. 3. gefundene Bogen BC 
zu der Laͤnge N des aufſteigenden Knotens des Jupiters addirt 
giebt die Länge des auf die Ekliptik ſich beziehenden aufſteigen— 
den Knotens des Trabanten. 

In dem Dreyeck ABC findet man ferner die Seite 40 mit⸗ 
telſt der Proportion Sin. A: Sin. B = Sin. BC: Sin. AC, und 
daher, wenn man zu dem auf die Bahn des Jupiters ſich bezie- 
henden Argument AM der Breite des Trabanten den Bogen 40 
addirt, das Argument der Breite CM deſſelben in Beziehung 
auf die Ekliptik, woraus ſich feine jovicentriſche Breite ME über 
der Ekliptik ergiebt. Eben dieſe kann auch dadurch gefunden 
werden, daß man zuerſt die jovieentriſche Breite MR über die 
Bahn des Jupiters, und den Bogen AR fucht, Addirt man zu 
dieſem den Bogen AB; fo ergeben ſich aus BR und RM die 
Bogen BE und EM nach denſelben Regeln, nach welchen man 
aus der geraden Aufſteigung und Abweichung eines Sterns ſeine 
Laͤnge und Breite berechnet (§. 36.) 

Weil die Winkel A und 5 klein find; fo kann die Breite 

E naͤherungsweiſe kuͤrzer berechnet werden. Wenn nemlich 
der Bogen ME von dem Bogen AR iner gefchnitten wird; ſo 
iſt nahe Nun = Mr, und daher beynahe ME MRT TE. 
Aber Sin. AM : Sin. MR = Sin. tot.: Sin. A, und Sin. Br: 
Sin. rE = Sin. tot.: Sin. B; folglich iſt, wenn man ſtatt der 
Sinus der kleinen Winkel A, B, und der Sinus von MR und K 
die Bogen ſelbſt, und die jopicentriſche Fänge des Trabanten in 
feiner Bahn ! ſetzt, weil AM und Ar wenig von einander 
verſchieden ſind, ſehr nahe 5 N 
4.) E = i Sin, (I- 4) ＋ & Sin, (I . 4 
Es iſt auch NME i Sin. I Cos. u Cos. I Sin. ud. Sin. Cos, M- Cos. Sin. N 

(i Cos. u Cos. N) Sin. - (i Sin. a Sin. Y Cos. 4 
Aber, wenn die Länge des auf die Ebene BE der Ekliptik 
ſich beziehenden Kuctens Eder Bahn des Trabanten = N’, und 
ihre Neigung N gegen die Ekliptik = geſetzt wird, iſt 
ebenfalls nahe a g 

ME = $' Sin. (I- = Cos. M. Sin. I= & Sin. M. Cos. 1, 
Vergleicht man die Coefficienten von Sin. 4 und Cos. JI in 
den zwey Ausdrucken der Breite ME mit einander; fo erhalt man 
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3.) & Cos. N = I Cos. 1 ＋ꝙ Cos. N 

6, & Sin. M1 Sin. u + Sin. M, und daher 
k Sin. . Sin. N 

1 . SE = iCos.#-E $Cos. V 


Man beſtimmt die Länge N’ des aufſteigenden Knotens in 
der Ekliptik mittelſt ihrer Tangente ſo, daß ihr Sinus mit dem 
Zaͤhler, und ihr Coſinus mit dem Nenner in dem Ausdruck der⸗ 
ſelben einerley Zeichen bekommt. Hat man N gefunden ſo er: 
haͤlt man J“ durch eine der zwey Gleichungen n. 5: und 6. 


. 224. Von der Erde aus geſehen erſcheinen die Bahnen 
der Trabanten des Jupiters als ſchmale Ellipſen oder als gerade 
Linien. Um ihre Geftalt und Lage für jede gegebene Zeit zu be⸗ 
ſtimmen; denke man ſich eine mit dem Mittelpunkt des Jupiters 
concentriſche Kugel NN welche von der Ebene der Ekliptik 
in dem groͤſten Kreis 3 gefchnitten werde. Es ſey E der 
Pol dieſes Kreiſes, und P der Pol des groͤſten Kreiſes MNO,; 
in deſſen Ebene die Bahn eines der Trabanten liege. Die durch 
den Mittelpunkt des Jupiters mit der von der Erde an den Punkt 
der Fruͤhlingsnachtgleiche gehenden geraden Linie gezogene Pas 
rallele treffe den Kreis DB in “, die gerade Linie, welche die 
Mittelpunkte des Jupiters und der Erde mit einander verbin⸗ 
det, ſchneide die Oberflaͤche der Kugel in T, und der auf die 
Ekliptik bezogene aufſteigende Knoten der Bahn des Trabanten, 
fey in V. Man lege durch P, E und T die Bogen PE, ET 
groͤſter Kreiſe der Kugel; fo iſt VA die jovicenttiſche Länge der 
Erde — der um 180 Grade vermehrten geocentriſchen Laͤnge Z des 
Jupiters, AT die (iu der Figur füdlich angenommene) jovicen⸗ 
triſche Breite der Erde = der geocentriſchen Breite b des Jupi⸗ 
ters mit entgegengeſetzten Zeichen genommen, und VV die Laͤn⸗ 
ge N des aufſteigenden Knotens der Bahn des Trabanten in der 
Ekliptik, gegen welche fie um einen Winkel 2 geneigt iſt, deſſen 
Maaß der Bogen 5E iſt. Da der Bogen TAP durch den Pol 
P des Kreiſes MNO geht; fo ſteht er in A auf der Bahn des 
Trabanten ſenkrecht, und mißt daher die Neigung der von der 
Erde an den Mittelpunkt des Jupiters gezogenen Gefichtölinie 
gegen die Ebene der Bahn des Trabanten. Folglich verhaͤlt ſich 
die große Axe der dem Beobachter auf der Erde als eine Ellipſe 
erſcheinenden Bahn des Trabanten zu ihrer kleinen Are wie der 
Sins totus zu dem Sinus von AT, Ferner iſt der Winkel 

:TP dem Winkel gleich, welchen die kleine Are dieſer Ellipſe 
mit dem durch den Jupiter gehenden Breitenkreis macht; mit? 
hin beſtimmen 41 und ETP die Geſtalt und Lage derſelben. 
Endlich mißt der Bogen NA den jovicemriſchen Abſtand des 
Trabanten, wenn er ſich in dem gegen die Erde gekehrten End⸗ 
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punkt der kleinen Axe der Ellipfe befindet, von feinem auf die 
Ekliptik bezogenen auffteigenden Knoten N, mittelſt deſſen man 
den Ort des Trabanten in der Ellipſe wird beſtimmen koͤnnen. 
Um nun aus NR und RT, NA und AT zu finden, betrachte 
man NR und AT als Länge und Breite, NA und AT als 
gerade Auffteigung und Abweichung des Punkts T; ſo hat man 
nach F. 30., wenn man den Bogen NT zieht, und den Huͤlfs⸗ 
winkel RVT = lebt, 

Tg. RT Tg. 5 


1.) TS. 3 Sm NU = Sin. (5 
2) Sin, I = g _ bn. 
. Sin. Sin y 
3) Tf. VA Te. AN Cop (ANR ＋ 28 DC) 
Cos. y Cos. 4 
und weil Sin. PT. 5 Sin. PET} _ &, pr: & N 
Ces. 47: C, KU g = Sin. PE f Sin. PTE; fo iR 
17755 2 Slu. : Cos ( — 
4.) Sin. PTE r 


Aus n. 2. und 3. erhaͤlt man auch, wenn man den Sinus 
und Coſinus von 27 entwickelt die Diviſionen mit Sin. y und 
Cos. y wirklich macht, und aus n. 1, den Werth von Tg. y 

Sin. y ER 
ſtatt Fr fubftituirt , 

3.) Sin. AT = Sin.i Cos. 5 Sin. (-2) + Sin. 5 Cos. 4 

Sin. 2 Tg. 2 1 
l Ces. 7 Tg. (R=D 

Wenn die geocentriſche Breite des Jupiters ſuͤdlich iſt; fo 
ſetzt man ö negativ. Wenn Tg. NA poſitio iſt; jo nimmt man 
den Bogen NA im erſten oder dritten Quadranten, je nachdem 
-in den erſten und vierten, oder in den zweyten und drit⸗ 
ten Quadranten fällt, Iſt aber Tg. NA negativ; fo nimmt 
man den Bogen NA im zweyten oder vierten Quadranten, je 
nachdem -& in den erſten und vierten, oder in den zweyten 
und dritten Quadranten faͤllt. 2 2 

Um die ſcheinbare Bahn des Trabanten zu verzeichnen, be⸗ 
ſchreibe man mit einem beliebigen zur Einheit angenommenen 
n einen Kreis (Fig. 76.) und ziehe den Durchmeſſer 

E“, welcher ein Stuͤck des durch den Mittelpunkt des Jupiters 
gehenden, als eine gerade Linie erſcheinenden Breitenkreiſes vor⸗ 
ſtelle. Man nehme an, der Halbzirkel EE, falle auf diejeni⸗ 
ge Seite des Breitenkreiſes, nach welcher hin man die directen 
Bewegungen rechnet, und der Punkt 2 liege noͤrdlich von C. 

an nehme den Winkel ECP dem mittelſt feines Sinus nach 
u. 4. gefundenen ſpitzen Winkel gleich, und zwar auf der Seite 
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G von E, wenn fein Sinus das Vorzeichen — behält; auf der 
Seite F hingegen, wenn er pofitio wird, ziehe den Durchmeſſer 
PP“ und auf dieſen den Durchmeſſer D ſenkrecht. Von Can 
nehme man auf dem Durchmeſſer PP! beyderſeits CA= CB = 
dem nach n. 5. gefundenen Sinus von AT (Fig. 75.), und bes 
ſchreibe mit den Aren DF und AB eine Ellipſe, welche die von 
der Erde aus geſehene ſcheinbaxe Bahn des Trabanten ſeyn wird. 
Findet ſich der Sinus von AT poſitiv; fo fällt der zwiſchen C 
und P liegende Endpunkt 4 der kleinen Are zwiſchen die Erde 
und den Jupiter, hingegen faͤllt der andere Endpunkt B zwiſchen 
die Erde und dem Jupiter, wenn der Sinus von AT negativ 
wird. Um noch die ſcheinbare Lage des Trabanten in ſeiner 
Bahn zu beſtimmen, berechne man ſeine jovicentriſche Laͤnge, 
und ziehe von ihr (wo noͤthig um 3609 vergrößert) die Summe 
der Laͤnge ſeines aufſteigenden Knotens in der Ekliptik und des 
nach n. 6. gefundenen Bogens NA ab. Von P an nehme man 
den Bogen PM’ nach der Richtung PFP'G dem gefundenen 
Ueberſchuß gleich, wenn Sin. A poſitio, hingegen von P/ an 
nach der Richtung PFO, wenn Sin. AT negativ iſt, und ziehe 
durch N die Parallele M’O mit PP.; fo wird der mit dem 
Punkt M’ auf einerley Seite der groſen Are DF liegende Durch⸗ 
ſchuittspunkt 1 der Ellipſe und der Parallele der Ort des Tra⸗ 
banten in feiner ſcheinbaren Bahn ſeyn. 

Beſchreibt man aus C ald Mittelpunkt mit einem Halbmeſ⸗ 
fer Cr einen Kreis, welcher ſich zu CF verhaͤlt, wie der Halb⸗ 
meſſer des Jupiters zu dem mittleren Abſtand des Trabanten 
von ſeinem Mittelpunkt, und beſtimmt den Ort des Trabanten 
in ſeiner ſcheinbaren Bahn fuͤr den Augenblick des Anfangs und 
des Endes einer Verfinſterung; ſo werden nur diejenige Eintritte 
und Austritte ſichtbar ſeyn, fuͤr welche die ſcheinbaren Oerter 
des Trabanten auſſerhalb des Umfangs jenes Kreiſes fallen, 
und man wird hienach beurtheilen können, ob bey einer Verfin⸗ 
ſterung der Eintritt, oder der Austritt, oder beyde zugleich ſicht⸗ 
bar ſeyen 


. 228. Die größeren Ungleichheiten, welche man in 
den Bewegungen der Jupiterstrabanten beobachtet hat, ſind 
folgende. Erſtlich zeigen ihre Umlaufszeiten in Beziehung 
auf die Scheibe des Jupiters eine Ungleichheit, welche von 
dem Winkel abhängt, unter welchem die von dem Mittel⸗ 
punkt des Jupiters an die Mittelpunkte der Erde und der 
Sonne gezogenen geraden Linien ſich ſchneiden. Dieſer ber 
traͤgt in den mittleren Diſtanzen des Jupiters und der Er⸗ 


de von der Sonne 11 4 53 , und daher können jene Zu⸗ 
ſam⸗ 
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ſammenkünfte um fo viel früher oder fpäter eintreffen, als 
die Zeit ausmacht, welche die Trabanten zu der Beſchrei⸗ 
bung jenes Winkels gebrauchen. Es gruͤndet ſich hierauf 
die im loßten H. gezeigte Methode den Abſtand des Jupi⸗ 
ters von der Sonne zu finden. Auf die Zeiten der Verfin⸗ 
ſterungen und auf die ſynodiſchen Umlaufszeiten der Traban⸗ 
ten hat uͤbrigens dieſe Ungleichheit keinen Einfluß. 

Die zweyte Ungleichheit haͤngt von der ungleichfoͤrmi⸗ 
gen Bewegung des Inpiters um die Sonne ab, und hat eis 
nen beträchtlichen Einfluß auf die ſynodiſchen Umlaufszeiten 
der Trabanten. Denn die ſynodiſche Umlaufszeit eines Tra⸗ 
banten übertrifft die periodiſche Umlaufszeit deſſelben um die 
Zeit, welche der Trabant gebrauchte, um den waͤhrend der 
erſteren von dem Jupiter durchlaufenen Bozen zu beſchrei⸗ 
ben, und da dieſer nach der groͤßeren oder kleineren Geſchwin⸗ 
digkeit des Jupiters bald größer, bald kleiner iſt; fo werden 
die ſynodiſchen Umlaufszeiten ungleich ſeyn, und der Unter⸗ 
ſchied zwiſchen der mittleren und wahren aus dem Jupiter 
geſehenen Oppoſition des Trabanten mit der Sonne kann fo 
viel betragen, als der Trabant Zeit gebraucht, um einen 
Winkel zu beſchreiben, welcher der gröften Gleichung des 
Mittelpunkts des Jupiters gleich iſt. Dieſe Ungleichheit 
hängt alſo von der mittleren Anomalie des Jupiters ab, 
und bringt eine ſcheinbare Irregularitaͤt in die Zeiten der 
Verfinſterungen der Jupiterstrabanten. 

Die dritte Ungleichheit ruͤhrt von der nicht augenblick⸗ 
lichen Fortpflanzung des Lichts her (§. 107.), wegen wel⸗ 
cher die Verfinſterungen ſich verzoͤgern, wenn der Abſtand 
des Jupiters von der Erde waͤchst, und wiederum fruͤher 
eintreten, wenn jener Abſtand abnimmt. Man nennt die 
deswegen noͤthige Correction der berechneten Verfinfteruns 
gen die große Lichtgleichung, welche man für die verſchie⸗ 
denen Stellungen der Erde gegen den Jupiter und die 

donne unter der Vorausſetzung eines unveraͤnderlichen 
bſtands des Jupiters von der Sonne berechnet hat. 
Wegen der Excentricitaͤt der Bahn des Jupiters veraͤndert 
ſich aber dieſer Abſtand um „048 1784 der mittleren Die 
ſtanz dieſes Planeten von der Sonne (S. az oder ſehr 


Bohnenbergers Aſtronomie. a 
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nahe um den vierten Theil des mittleren Abſtands der Erde 
von der Sonne, wozu das Licht eine Zeit von 2 33 ge⸗ 
braucht (F. 107.). Folglich wird noch eine Verbeſſerung 
der berechneten Zeiten der Verfinſterungen erfordert, welche 
man die kleine Lichtgleichung nennt, und welche von der 
mittleren Anomalie des Jupiters abhaͤngt. Alle dieſe Un⸗ 
gleichheiten beziehen ſich alſo nicht auf die wahren Bewegun⸗ 
gen der Jupiterstrabanten. N 


§. 226. Es zeigen ſich aber auch merkliche Ungleich⸗ 
heiten in den Bewegungen dieſer Trabanten ſelbſt, welche 
ſich groͤſtentheils nach ihren verſchiedenen Stellungen gegen 
einander richten. Der erſte und zweyte Trabant bewegen 
ſich ſehr nahe in kreisfoͤrmigen Bahnen um den Jupiter, und, 
wenn man die von den verſchiedenen Lagen der Trabanten ge⸗ 
geneinander abhaͤngende Ungleichheiten vorläufig in Rech⸗ 
nung bringt, nahe mit gleichfoͤrmigen Geſchwindigkeiten, und 
daher ſind die Sectoren, welche ihre Radii Vectores be⸗ 
ſchreiben, der Zeit proportional. Die Bahn des dritten 
Trabanten zeigt eine kleine Excentricitaͤt, und die davon ab⸗ 
haͤngende Mittelpunktsgleichung richtet ſich nach den keple⸗ 
riſchen Geſetzen der elliptiſchen Bewegung. Nach den Ber 
obachtungen iſt dieſe Excentricität veraͤnderlich. Um das 
Jahr 1682 war nemlich die groͤſte Gleichung des Mittels 
punkts = 13 16“, und hatte ihren groͤſten Werth. Im 
Jahr 1777 war fie am kleinſten, und = 5 7. Die Bahn 
des vierten Trabanten iſt ſehr merklich elliptiſch. Ihre grö⸗ 
fie Mittelpunktsgleichung iſt 502. Auch dieſe hängt 
von der Anomalie des Trabanten nach dem kepleriſchen Ge 
ſetz der elliptiſchen Bewegung der Planeten ab; ſo daß die 
Radii Vectores den Zeiten proportionale Flaͤchenraͤume ber 
ſchreiben. a 

Endlich beobachtet man die kepleriſche Proportion zwi⸗ 
ſchen den Wuͤrfeln mittleren Entfernungen der Trabanten 
von dem Jupiter und den Quadraten ihrer ſideriſchen Um— 
laufszeiten. Setzt man den Abſtand des erſten Trabanten 
von dem Jupiter = f; fo find die Abſtaͤnde der Trabanten 
von dem Mittelpunkt des Jupiters“ ö 


*) Newtoni philos, nat. princ, math. L. III. Phænom- I. 


371 


nach den 
Beob ichtungen Borelli's 
To vnlei mit dem Mikrom. 
Caſſini's mit dem Teleſkop 

— aus den Verfiuſter. | 

nach dem dritten kepleri⸗ | 

ſchen Geſetz 11,59 | 254 | #46 | 
Die gröfte heliocentriſche Elongation des vierten Tra⸗ 

banten des Jupiters von ſeinem Mittelpunkt fand Pound 
mit dem Mikrometer einer fünfzehn Fuß langen Fernroͤhre 
in der mittleren Diftanz des Jupiters von der Erde oder der 
Sonne 8 107, die des dritten in derſelben Diſtanz mit 
dem Mikrometer einer 123 Fuß langen Fernrohre = 4 42 
und mittelſt eben dieſer Fernrohre den ſcheinbaren Durch⸗ 
meſſer des Jupiters in ſeiner mittleren Entfernung von der 
Sonne beftändig kleiner als 40“, aber niemals kleiner als 
38 ). Setzt man den ſcheinbaren Durchmeſſer des Ae⸗ 
quators des Jupiters in ſeiner mittleren Entfernung nach 
§. 100. auf 38,25 fo wären hienach die mittleren Abſtaͤnde 
des dritten und vierten Trabanten in Halbmeſſern des Ae⸗ 
quators des Jupiters ausgedruckt 14,7044 und 25,9089. 
Aus dem letztern folgt nach dem dritten kepleriſchen Geſetz 
der Abſtand des dritten Trabanten = 14,7675 ſehr nahe 
mit dieſen Meſſungen uͤbereinſtimmend. 


II. III. IV. 
1,55 2,47 4,35 
1,59 | 2,44 4,48 
1,60 2,60 4,60 


BE — — 


§. 227. Die Bewegungen der ſieben Trabanten des Sa⸗ 
turns find noch nicht genau bekannt. Wegen der Schwierig ⸗ 
keit, ihre Elongationen von dem Saturn zu meſſen, kennt man 
nur ihre Umlaufszeiten und ihre mittleren Entfernungen mit 


9) Caſſini ſchloß aus der Hälfte der geöften Dauer der Verfinſterung mit⸗ 
telſt der ſynodiſchen Umlaufszeit des Trabanten die jovicentt ſche ſchein⸗ 
bare Größe des Halbmeſſers des Schattens, deſſen wahren Halbmeſſer 
er dem Halbmeſſer des Jupiters gleich ſetzte. Unter dieſer Voraus- 
ſetzung if der ſcheinbare Halbmeſſer des Schattens dem ſcheinvaren 
Halbmeſſer des Jupiters von dem Trabanten aus geſehen gleich, wor⸗ 
aus ſich das Verhaͤltniß feines Abſtands von dem Jupiter zu dem Halbe 
meſſer des Jupiters ergiebt. 5 

*) A. 4. O. der Princlp. 
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einiger Genauigkeit, und felbft über die letzteren bleibt noch 
einige Ungewißheit uͤbrig. Man weiß nur fo viel, daß ihre 
Bahnen nahe kreisfoͤrmig find, und nur die Ellipticitaͤt der 
Bahn des ſechsten (oder des ehmaligen vierten) merklich iſt. 
Die Bahnen der ſechs erſten Trabanten liegen nahe in der 
erweiterten Ebene des Rings, welcher den Saturn umgiebt. 
Denn fie ſcheinen ſich in geraden Linien hin und her zu bes 
wegen, wenn der Ring verſchwindet, und in den übrigen 
Faͤllen Ellipſen zu beſchreiben, welche der elliptiſchen Figur 
des Rings aͤhnlich ſind. Die Bahnen dieſer Trabanten ſind 
daher um 30° 20° (F. 113.) gegen die Ekliptik geneigt. 
Die Laͤnge des aufſteigenden Knotens des Rings in der Eklip⸗ 
tik war im Jahr 1803 nach Schröters ») Beobachtungen 
= 167° 19, und da der Knoten dieſes Rings keine merk⸗ 
liche ſideriſche Bewegung hat; ſo findet man hieraus ſeine 
Länge für eine andere gegebene Zeit, wenn man das Zuruͤck⸗ 
weichen der Aequinoktialpunkte in Rechnung bringt. Mit⸗ 
telſt der H. 191. angegebenen Laͤnge des aufſteigenden Kno⸗ 
tens der Saturns bahn und ihrer Neigung gegen die Ekliptik 
findet man nach H. 223. die Länge des aufſteigenden Kno⸗ 
tens des Rings und der Bahn der ſechs erſten Saturnstra⸗ 
banten in der Bahn des Saturns für das Jahr 803 = 170° 
51, und die Neigung deſſelben gegen die Bahn des Sa— 
turns = 20 58 5. Gewoͤhnlich ſetzt man dieſe Neigung 
in runder Zahl auf 30° 0% 

Die Bahn des ſiebenten (oder des ehmaligen fuͤnften) 
Saturns trabanten liegt nicht in der Ebene des Rings. Caſ⸗ 
ſini beobachtete im Jahr 1714, daß die Bahn dieſes Tra⸗ 
banten als eine gerade Linie erſchien, als der Ring noch eine 
elliptiſche Geſtalt hatte. Aus dieſen Beobachtungen fand 
Lalande ** die Laͤnge des aufſteigenden Knotens der Bahn 
des ſiebenten Trabanten in der Ekliptik 150 22, ihre 
Neigung gegen die Ekliptik 24° 45 , und die Länge ihres 
aufſteigenden Knotens in der Bahn des Saturns = 154° 
10. Aus den von Bernard im Jahr 1787 zu Marſeille 
angeſtellten Beobachtungen berechnete Lalande ***) die Laͤn⸗ 

2 et Ul. Be. 209, 2. 3570 III. edit. 
%) Ebendaſelbſt. 


= 
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ge des aufſteigenden Knotens des Trabanten in der Ekliptik 
= 145° 5‘, die Neigung gegen die Ekliptik 24° 45 „ die 
Laͤnge des aufſteigenden Knotens des Trabanten in der Sa⸗ 
turnsbahn = 148° 20, und die Neigung gegen die letztere 
225 42 Mittelſt der von Schröter gefundenen Lange, 
des aufſteigenden Knotens des Rings findet man die Laͤnge 
des aufſteigenden Knatens der Bahn des ſiebenten Saturns⸗ 
trabanten in der Ekliptik 144 57 85, die Neigung der 
Bahn gegen die Ekliptik 24° 45 17 die Länge ihres aufs 
ſteigenden Knotens in der Bahn des Saturns = 148° 11 
42 , und die Neigungen gegen die letztere 22 42. Die 
Knotenlinie dieſes Trabanten hat alſo eine merkliche retro⸗ 
grade Bewegung. 


F. 228. Die von der Erde aus geſehene Geſtalt und Lage 
der Bahnen der Saturnstrabanten konnen nach den im 2agten §. 
für die Jupiterstrabanten gegebenen Regeln gefunden werden, 
wenn man ſtatt der geocentriſchen Länge und Breite des Jupiters, 
der Neigungen der Bahnen feiner Trabanten gegen. die Ekliptik 
und ver Laͤngen ihrer aufſteigenden Knoten die auf den Saturn 
und feine Trabanten ſich beziehende gleichnamige Größen ſetzt. 
Nach eben dieſen Regeln findet man für jede gegebene Zeit Die 
von der Erde aus geſehene Geſtalt und Lage des Rings des Sa⸗ 
turns, wenn man in den Formeln n. 4. und 5. des 22 aten F. die 
gencentrifche Länge des Saturus = Z, feine geocentriſche Breite 
= (ſüͤdliche Breite negativ), die Laͤnge des anffteigenden Knotens 
des Rings in der Ckliptik = 2, und feine Neigung gegen die 
Ekliptik = ſetzt. Es verhalte ſich die kleine Are der elliptiſchen 
Figur des Rings zur großen wie n: I; ſo iſt nach n. 5. > 
„ I.) n = Sin. i Cos. ö Sin. (. 1) A Sin. 5 Cos.z, und zwar 
iſt die Südfeite des Rings gegen die Erde gekehrt, wenn m poſi⸗ 
tiv, die Nordſeite hingegen, wenn 1 negativ herauskommt. ö 

Setzt man die helidcentriſche Länge des Saturns = 4“, und 
feine heliocentriſche Breite = b; fo hat man für die aus der Som 
ne geſehene Geſtalt des Rings 
2.) n. = Sin. f Cos. b‘ Sin. (9-7) ＋ Sin 5“ Cos. 2, und es 
iſt die Suͤdſeite oder die Nordſeite des Rings von der Sonne bee. 
leuchtet, je nachdem u“ poſitiv oder negativ iſt. pas 

Der Ring verſchwindet nun, oder zeigt ſich durch ſtarke Te⸗ 
leſtepe nur noch als eine gerade Linie, erſtlich, wenn 2 = o, oder 
Sin. (. 2) = Tg. b Cos. 2 wird, wo feine erweiterte Ebene durch 
den Mittelpunkt der Erde geht. a 2 

Zweytens, wenn u. = o, oder Sin. (“ N) = Tg. b. Cos. ĩ 
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wird, wo feine erweiterte Ebene durch die Sonne geht, und nur 
noch ſeine ſchmale Kante beleuchtet wird. 

Drittens, wenn n und n“ verſchiedene Zeichen haben, weil 
alsdenn die von der Sonne beleuchtete Seite des Rings von der 
Erde abgekehrt iſt. Man ſieht alsdenn durch ſtarke Teleſkope 
den Schatten des Rings auf dem Saturn, und zwar auf der 
1605 = Nordſeite des Rings, je nachdem n“ negativ oder po⸗ 
ſitiv iſt. 

Wenn Q-Z= 90° oder = 270; fo wird n = Sin. (i ＋ b) 
oder = - Sin. (16). Im erſten Fall iſt 2 = R-90° = 23- 17° 
10“, im zweyten L= N- 270 = 8 8. 17 19“, und daher, weil 
die Länge des aufſteigenden Knotens des Saturns 33. 2157“ 
iſt, im erſten Fall die Breite des Saturns ſuͤdlich, im zweyten 
nördlich. Mithin wird die groͤſte Breite des Rings in beyden 
Faͤllen durch die Breite des Saturns vermindert. Dividirt man 
die kleine Are des Rings, wenn er am breiteften erſch⸗ int, mit 
ſeiner großen Axe, und addirt zu dem Winkel, welcher dieſem 
Quotienten als Sinus für den Halbmeſſer ! betrachtet entſpricht, 
die gleichzeitige gevcontrifche Breite des Saturns; fo hat man 
nahe den Neigungswinkel z des Rings gegen die Ckliptik. Wenn 
der Ring aus der erſten der oben angeführten Urſachen verſchwin⸗ 
det; fo findet man Sin. (2-9) = Tg. 5 Cotg. i mittelſt der bes 
obachteten geocentriſchen Breite 5 des Saturns, woraus ſich die 
Länge des aufſteigenden Knotens des Rings in der Ekliptik mit⸗ 
telſt der beobachteten geocentriſchen Länge des Saturns ergiebt. 
Hat man einmal die Laͤnge des Knotens des Rings nahe gefun⸗ 
den; fo findet man aus der beobachteten gröften Breite des Rings 
und der geocentriſchen Fänge und Breite des Saturns nach n. 1. 
die Neigung 2 genauer, mittelſt welcher wiederum die Länge des 
aufſteigenden Knotens des Rings, wenn ſeine Breite verſchwin⸗ 
det, berichtigt werden kann. 


F. 220. Vergleicht man die ſideriſchen Umlaufszeiten 
der Saturnstrabanten mit ihren mittleren Entfernungen von 
dem Mittelpunkt des Saturns; ſo findet man wiederum, 
daß nach dem dritten kepleriſchen Geſetz die Quadrate der 
erſtern den Wuͤrfeln der letztern proportional find. Setzt 
man den Abſtand des dritten (oder des ehmaligen erſten) 
Trabanten von dem Mittelpunkt des Saturns = 1; fo find 
die Abſtaͤnde der fünf älteren Trabanten *) 

III. IV. V. VI. VII. 
nach den Beobachtungen 1 had: 1,795|4,102|12,308 
nach dem gten kepl. Geſetz 0,989|1,267| 1,7004, 10201956 


) Newtoni princip. L. III. Phænom. II. 
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Die Unterſchiede ſind kleiner, als die Fehler, welchen 
man bey dieſen Beobachtungen ausgeſetzt iſt. Die in dem 
ıızten $. angegebenen Abſtaͤnde des erſten und zweyten 
Trabanten find, fo wie die übrigen, aus dem Abſtand des 
ſechsten nach der kepleriſchen Regel mittelſt ihrer ſideriſchen 
Umlaufszeiten berechnet. 

Was man bis jetzt von den ſechs Trabanten des Ura⸗ 
nus weiß, iſt ſchon oben in dem 122ſten H. angeführt wor⸗ 
den. Die daſelbſt angegebenen Umlaufszeiten find, mit 
Ausnahme der des zweyten und vierten Trabanten, aus 
den beobachteten gröften Elongationen nach der kepleriſchen 
Regel berechnet, welche durch die Beobachtungen des zwey⸗ 
ten und vierten Trabanten auch hier beſtaͤtigt wird, ſo daß 
ſie als ein allgemeines Geſetz angeſehen werden muß, wel⸗ 
ches die um einen gemeinſchaftlichen Mittelpunkt laufende 
Koͤrper beobachten. 
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Drittes Bud. 


Von den Geſetzen der Bewegung, und ihrer 
Anwendung auf die Bewegung der Himmels⸗ 
» koͤrper. 


N Erftes Capit el. 
Von den Geſetzen der Bewegung. 


F. 230. Wenn ein Koͤrper ſich bewegt; fo kann man 
die Bewegung eines Punkts deſſelben beſonders betrachten, 
und ſodenn die Bewe ungen feiner übrigen Punkte in Be⸗ 
ziehung auf dieſen beſtimmen. Iſt der Koͤrper ein feſter, 
und gehen alle Punkte deſſelben nach parallelen Richtungen 
for; fo ift die Bewegung des Koͤrpers beſtimmt, wenn man 
die Bewegung eines feiner Punkte kennt Befindet ſich aber 
einer ſeiner Punkte in Ruhe, während andere Punkte deſ— 
ſelben ſich bewegen; ſo wird dadurch eine Umdrehung des 
Körpers um eine durch den ruhenden Punkt gehende Axe ents 
ſtehen, welche beſtimmt iſt, wenn man die Lage der Umdre⸗ 
hungsaxe, und die Bewegung eines auſſerhalb derſelbigen 
befindlichen Punkts des Koͤrpers kennt. Finden beyde Be⸗ 
meaungen zugleich ſtatt; fo kann die ganze Bewegung des 
Körpers in wey Bewegungen zerfällt werden, nemlich in 
die progrefitve Bewegung eines ſeiner Punkte, und iu die 
drehende Bewegung eines anderen Punkts deſſelben um eine 
durch den erſteren gehende Axe. So iſt die Bewegung der 
Planeten um die Sonne ans einer fortſchreitenden Bewe⸗ 
gung ihrer Mittelpunkte und einer Umdrehungs bewegung 
um ihre Axen zuſammengeſetzt. Dadurch, daß man jede 
dieſer Bewegungen beſonders betrachtet, wird die Unterſu⸗ 
chung derſelben ſehr vereinfacht, und auf die Betrachtung 
der Bewegung von Punkten zurückgeführt, welche geradli⸗ 
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nigt oder krummlinigt iſt, je nachdem der ſich bewegende 

unkt eine gerade oder krumme Linie beſchreibt. Im ers 
ſteren Fall verſteht man unter der Richtung der Bewegung 
die Richtung der beſchriebenen geraden Linie ſelbſt, im letz⸗ 
tern aber die Richtung der geraden Linie, welche den krumm⸗ 
linigten Weg in demjenigen Punkt beruͤhrt, in welchem ſich 
der Koͤrper in dem Augenblick befindet, fuͤr welchen man 
die Richtung ſeiner Bewegung angiebt. 2 


$. 231. Die einfachſte Bewegung iſt diejenige, wenn 
ein Punkt in einer geraden Linie ſich ſo bewegt, daß er in 
gleichen Zeiten gleiche Raͤume beſchreibt, und heißt eine 
gleichförmige. Bewegung. Es ſeyen die in den Zeiten 7 
und J mit einer gleichfoͤrmigen Bewegung beſchriebenen We⸗ 
ge a und 4, und m, u zwey beliebige ganze Zahlen; fo wird 
ma = n4 ſeyn, je nachdem mt = nTift, Folglich find bey 
jeder gleichformigen Bewegung die Raͤume den Zeiten pro⸗ 
portional, in welchen ſie beſchrieben worden ſind, oder es iſt 

1.0% % % A T 

Der mit einer anderen gleichfoͤrmigen Bewegung in der 
Zeit beſchriebene Weg ſey 1, fo wird man den in der Zeit 
2 durch dieſe Bewegung beſchriebenen Weg a durch die Pros 
portion finden T’it= Ara, Dadurch iſt das Verhaͤltniß 
der mit den zwey Bewegungen in einerley Zeit z beſchriebe⸗ 
nen Räume a und a gegeben, welches man das Verhaͤltniß 
der Geſchwindigkeit dieſer Bewegungen nennt. Da die Zeit 
t bey der Berechnung dieſer Raums nach Belieben angenom⸗ 
men werden kann; ſo kan man ſie auch der Zeiteinheit gleich 
ſetzen, durch welche man die Zeiten der Bewegungen mißt, 
zum Beyſpiel ı Sekunde, und alsdenn heißen die in der ans 
genommenen Zeiteinheit beſchriebenen Raͤume die Geſchwin⸗ 
digkeiten der Bewegungen. Demnach wird ſeyn, wenn man 
ſich die Zeiten durch Zahlen ausgedruͤckt denkt, 

T : 1 A4: Geſchwiudigkeit c der erſten Bewegung, 

Tıı=4 1 Geschwindigkeit c der zweyten Bewegung, 
Mr „ r; . | 


Hieraus folgt 3.) A; A 
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und 4.) A: LSC: e T, 
oder die mit ungleichen Geſchwindigkeiten und in ungleichen 
Zeiten beſchriebenen Raͤume ſind im zuſammengeſetzten Ver⸗ 
haͤltniß der Zeiten und der Geſchwindigkeiten. Ferner iſt 
aus n. 2. tt ; 
ie A et 2 f 

8.) c j = AT: A T, oder die Geſchwin⸗ 
digkeiten find im zufammengefeßten Verhaͤltniß aus dem dis 
recteu der Räume und dem umgekehrten der Zeiten, in wel⸗ 
chen ſie beſchrieben wurden. Lndlich folgt aus n. 3. 

6.) 1 73 = Zur und 

12 : = = Ac: Ai, oder die Zeiten, 

in welchen ungleiche Raͤume beſchrieben werden, ſind im zu⸗ 
ſammengeſetzten Verhaͤltniß aus dem directen der beſchriebe⸗ 
nen Raͤume und dem umgekehrten der G'ſchwindigkeiten. 


$. 232. Eine Bewegung heißt ungleichfoͤrmig, wenn 
in gleichen Zeiten ungleiche Raͤume beſchrieben werden, und 
zwar nennt man ſie eine beſchleunigte oder verzoͤgerte, je 
nachdem in jedem naͤchſtfolgenden Zeittheilchen ein größerer 
oder kleinerer Raum beſchrieben wird, als in dem vorher— 
gehenden gleich groſſen Zeittheilchen. Sind die in gleichen 
Zeiten beſchriebenen Raͤume beſtaͤndig ungleich, wie klein 
man auch die Zeiten nehmen mag; ſo heißt die Bewegung 
eine ſtetig ungleichfoͤrmige oder ſich ſtetig veraͤndernde 
Bewegung. In dieſem Fall wird man fürs erſte, wenn 
von der Geſchwindigkeit der Bewegung die Rede iſt, die 
Zeit oder den Endpunkt des beſchriebenen Wegs angeben 
muͤſſen, welchen die geſuchte oder gegebene Geſchwindigkeit 
entſprechen ſoll, und fuͤrs zweyte wird man ſie nicht mehr, 
wie bey der gleichfoͤrmigen Bewegung, dadurch beſtimmen 
können, daß man zu irgend einer von einem gegebenen Zeit⸗ 
pu kt an verfloßenen Zeit, zu der Zeiteinheit und zu dem in 
der erſteren Zeit beſchriebenen Raum die vierte geomerriſche 
Proportionalgroͤße ſucht, oder, den Raum mit der die Zeit 
meſſenden Zahl dividirt, weil man eben ſo viele verſchiedene 
Reſultate erhalten wird, als man verſchiedene von dem ge’ 
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gebenen Punkt an beſchriebene kleinere oder größere Raͤume 
mit der zu ihrer Beſchreibung gebrauchten Zeit verglichen 
hat. Sind nemlich die in einerley Zeit 3 unmittelbar nach 
einander beſchriebene Räume a, und a bz fo wird iR in 
22--b 


der Zeit 23 beſchriebene Raum = za+b, und — = 


= + ſeyn, welcher Ausdruck nur alsdenn = T wird, 


wenn ö verſchwindet, mithin die Bewegung gleichfoͤrmig iſt. 

Die Geſchwindigkeit einer ſich ſtetig verändernden Bewegung 

kann alſo nicht durch die unmittelbare Vergleichung des wirt: 

lich beſchriebenen Raums mit der dazu gebrauchten Zeit nach 

F. 231. n. 2. gefunden werden, aber man kann den Raum 

zu beſtimmen ſuchen, welcher von einem gegebenen Punkt 

an in einer gegebenen Zeit wuͤrde beſchrieben worden ſeyn, 
wenn von dieſem Punkt an die Bewegung gleichfoͤrmig wär 
re fortgeſetzt worden, und dieſen Raum mit dem von einer 
gegebenen gleichfoͤrmigen Bewegung beſchriebenen Raum vera 
gleichen. Man verſteht daher unter der Geſchwindigkeit ei⸗ 
ner veraͤnderlichen Bewegung in einem gegebenen Punkt oder 
zu einer gegebenen Zeit den Raum, welcher von da an in 
einem gegebenen Zeitraum, z. B. in der zur Einheit ange⸗ 
nommenen Zeit, würde beſchrieben worden ſeyn, wenn der 
ſich bewegende Punkt diejenige Bewegung gleichfoͤrmig fort⸗ 
geſetzt haͤtte, welche er in dem gegebenen Zeitpunkt hatte. 

Zu ihrer Beſtimmung werden folgende vier Ecundſaͤtze ers 

fordert: 

1.) Der mit einer ſtetig beſchleunigten Bewegung in einer 
gegebenen Zeit beſchriebene Raum tft größer als der Raum, 
welcher während derſelben Zeit mit der ibrem Anfang eut⸗ 
ſprechenden Geſchwindigkeit gleichfoͤrmig würde beſchrieben 
worden ſeyn. 

2.) Der mit einer ſtetig beſchleunigten Bewegung in einer 
gegebenen Zeit beſchriebene Raum iſt kleiner als der Raum, 
welcher während derſelben Zeit mit der ihrem Ende ent⸗ 
ſprechenden Geſchwindigkeit gleichfoͤrmig würde beſchrie⸗ 

ben worden ſeyn. 

3.) Der mit einer fleti: verzoͤgerten Bewegung in einer ges 
gebenen Zeit beschriebene Raum iſt kleiner als der Raum, 
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welcher während derſelben Zeit mit der ihrem Anfang ent: 
ſprechenden Geſchwindigkeit gleichfoͤrmig würde beſchrie⸗ 
ben worden feyn, 

4. Der mit einer ſtetig verzoͤgerten Bewegung in einer gege⸗ 

benen Zeit beſchriebene Raum iſt groͤßer als der Raum, 
welcher während derſelben Zeit mit der ihrem Ende ent⸗ 
ſprechenden Geſchwindigkeit gleihförmig wuͤrde beſchrie⸗ 
ben worden ſeyn. 


$. 233. Es feyen z. B. die beſchriebenen Raͤume den 
Quadraten der von Anfang der Bewegung an verfloßenen 
Zeiten proportional; ſo wird, wenn die Zeit in Sekunden 
ausgedrückt wird, und der in der erſten Sekunde beſchriebe⸗ 
ne Raum 9 heißt, der in der Zeit 2 beſchriebene Raum 
S = gt? ſeyn. Setzt man ferner die in den Zeiten = und 
727 beſchriebene Raͤume = S-s und S+,; fo wird man 
haben 2 ‘ 

Ss“ = g(f-z)? = gr2- 20 2 
re Se e Eat, Fe 
und die unmittelbar vor und nach dem Zeitpunkt, welcher 
dem Ende der Zeit t entſpricht, während des Zeittheilchens v 
beſchriebenen Raͤume werden, weil S=gi? iſt, beziehungs⸗ 
weiſe s = 2gt2 - g= 
und s =2gls+g23? ſeyn. 

Die Bewegung ift in dieſem Fall eine ſtetig beſchleu⸗ 
nigte Bewegung, weil beſtaͤudig größer iſt als , wie 
klein man auch das Zeittheilchen z annimmt. Die am Ende 
der Zeit t erreichte Geſchwindigkeit der Bewegung heiße v; 
fo wird der mit dieſer Geſchwindigkeit in der Zeit 2 gleiche 
foͤrmig beſchriebene Raum = vs (F. 231. h. 3.), und vers 
möge des erſten und zweyten Grundſatzes des vorhergehen⸗ 
den H. beſtaͤndig | 

vr < oder 2gfe-+-ger 
aber oder 281 geg, mithin 
I. A 2g. + g / 
II. 0 > 2gt - gs ſeyn, wie klein man auch das Zeitz 
theilchen 8 nehmen mag. 

Da nun die Geſchwindigkeit v beſtaͤndig zwiſchen die 

zwey Größen 281 f gs und 2gL-g2 fallen muß, deren Uns 
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terſchied = 203 iſt, welcher durch die Verminderung von 2 
kleiner als jede gegebene Größe gemacht werden kann; fo 
wird die geſuchte Geſchwindigkeit ſelbſt weder groͤßer noch 
kleiner als 2gr ſeyn koͤnnen, und daher = 2gt ſehn. Wäre 
nemlich fürs erſte vd 2215 fo ſey v 2g Hl. Man neh⸗ 
me die Zeit a kleiner als as fo wird g Sa, und 291 + g3 
2 1a ſeyn. Es iſt aber vermöge der Vorausſetzung 
v Sagt a; folglich müßte v> 2gt ＋ g ſeyn, welches ger 
gen n. I. iſt. Wäre aber zweytens v 2313 fo ſey v = 
291-b. Man nehme 2 fo wird ga =, 2g - g= 
2gt-ö ſeyn. Da nun v = 21-6 (Vorausſ.); fo müßte ges 
gen n. II. die Geſchwindigkeit v g 21g ſeyn. Demnach 
kann v weder groͤßer noch kleiner als 297 ſeyn, und daher 
iſt v=2gt, oder die Geſchwindigkeit waͤchst der Zeit pro⸗ 
portional. Wenn, wie in dem hier betrachteten Fall, die 
Geſchwindigkeit der Zeit proportional waͤchst; ſo heißt die 
Bewegung eine gleichfoͤrmig beſchleunigte. Eine gleich⸗ 
foͤrmig berzoͤgerte Bewegung iſt diejenige, bey welcher die 
Geſchwindigkeit der Zeit proportional abnimmt, 


$. 234. Umgekehrt, wenn die Geſchwindigkeit der Zeit 
proportional waͤchst, oder die Bewegung eine gleichſoͤrmig 
beſchleunigte iſt; fo verhalten ſich die ganzen befchriebenen Raͤu⸗ 
me wie die Quadrate der vom Anfang der Bewegung an ver⸗ 
floßenen Zeiten. Man denke ſich die vom Anfang der Be⸗ 
wegung an verfloßene Zeit 2 in n gleiche Theile getheilt, 
und die am Ende der erſten Sekunde erhaltene Geſchwindig⸗ 
keit ſey I; fo werden die am Ende des erſten, zweyten, 
dritten - - - nten Zeittheilchens erhaltene Geſchwindigkeiten 
eo nie zl nkt Een 
„ „ „ fon. Die in dem erſten, zweyten, 
oͤritten, uten Zeittheilchen beſchriebenen Räume ſeyen 
„ „ , e-, und der ganze vom Anfang der Bewer 
gung an während der Zeit 2 beſchriebene Raum ſey = S. 
Vermöge $. 231. n. 3. und des erſten Grundſatzes des 232 
fen H. wird man haben 


A 
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uo Ehe EZ Ga 
BE 0 4 1 (i 8 
— des 85 Grundfages aber 


U 
‚N „ = (n-1)kt 2 


1 unser it 
m N 
ae ee 1 2 G+243+-- +.) 
„ine, 342 (1-1) 


* 


Mithin iſt beſtaͤndig, wie klein man auch die Zeittheil⸗ 
chen, wie groß man folglich a nehmen mag, 


1. S I lea ( 
II. S I € = =)» 
und daher wird S = 3 ka ſehn. Wäre nemlich fürs erſte 
Sts Elis; fo ſey S e (11). Man nehme n> T 
ſo ift 5 A, ı+>< 1＋ =. und 3 k (14 9 Pr 
2 (1 7). Die letztere Größe fol aber vermöge der Bo 


4 


| 


383 


ausſetzung & ſeyn; folglich müßte S> 5 (14 5 ſeyn, 
welches gegen n. I. iſt. Wäre aber § = 3 ls; fo ſey S 
1 1 1 
e (1-2). Man nehme ud 23 fo mes 1-- 
i-, und 4? (1-5) > Ihr? (1-0. Die letztere 
Größe iſt aber vermoͤge der Voraus ſetzung = z; folglich 
muͤßte gegen n. II. der Raum S kleiner als 3 kt? ( 5 ) ſeyn. 
Daher it S = gts, und der Raum § waͤchst weil k eine 
gegebene Größe iſt, dem Quadrat der von Aufang der Bes 
wegung an verfloſſenen Zeit proportional. Setzt man den 
in der erſten Sekunde beſchriebenen Raum 2 g; ſo hat 
man wie in dem vorhergehenden $. S= gt. 

Bey jeder gleichfoͤrmig beſchleunigten Bewegung iſt da⸗ 
her, wenn man den in der erſten Sekunde beſchriebenen 
Raum =g, die vom Anfang der Bewegung an verfloſſene 
Zeit = Sekunden, die am Ende der Zeit k erlangte Ges 
ſchwindigkeit = v, und den in der Zeit # beſchriebenen Raum 
2 1 jeßt, 

aeg 

2.) v agt, 

3.) v = ag?” = 4g. (n. 1.) 

$. 235. Die Bewegung ſey wiederum eine gleichfor⸗ 
mig beſchleunigte, aber es ſey jetzt im Anfang der Zeit 2 die 
Geſchwindigkeit einer gegebenen Größe » gleich; jo wird am 
Ende der Zeit 2 die Geſchwindigkeit erh ſeyn. Man 
wird nun auf ähnliche Art, wie in dem vorhergehenden $. 
wenn der in der Zeit £ beſchriebene Raum S heißt, erhalten, 


PET 9 1 
Sn. e. 4 2 (+5) 
1 
Ip er 
2 2“ (+7) 
und S> 2 li € — =), woraus wiederum folgt 


Se e gi, wenn arg geſetzt wird. 


Die Bewegung ſey eine gleichfoͤrmig verzoͤgerte, und 


384 


im Anfang der Zeit t die Geſchwindigkeit = e, der in der 
Zeit 2 beſchriebene Raum ſey = S; fo wird am Ende der 
Zeit 7 die Geſch indigkeite⸗ =c-Kk fen, welche verſchwin⸗ 


det, wenn t — wird. Es ſey t , und man denke 


ſich die Zeit £ in n gleiche Theile getheilt; fo werden die am 
Ende des erſten, zweyten, dritten, - uten Seuthellchen 
85 Geſchwindigkeiten ec - —, e- 255 6 Em 24 

Ce — & ſeyn. Die nach einander in jedem der Zeittheilchen 


wirklich beſchriebenen Räume ſeyen „ , s"- z fo wird 
man vermoͤge des dritten Grundſatzes des 28a ſten F. haben 


BE 


. 
n n 1 


ee Daher tar) 
oder & * 
i s n(n-1) 


ee ut ger 5 


4 le (i 1 


und vermoͤge 77 vierten Grundſatzes 


47 — * . 5 
n — e Rn 
17 82 akt — 
a It n 75 
et 
n n n 
alſo et en a ER ER ER 
oder 5 5 


ct - lia (: +) 
n 
Und 
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Und nun kann wie in dem 234ſten F. gezeigt werden, 
daß § weder kleiner noch größer ſeyn könne, als et 2 Kt. 
Folglich iſt S = t= t ctegts, wenn KS ag geſetzt wird. 


F. 236. Lemma. Wenn a und 5 zwey Bogen eines mit 
dem Halbmeßer 1 beſchriebenen Kreiſes bezeichnen, deren Sum⸗ 
me kleiner als der vierte Theil feines Umfangs oder Zr iſt; fo 
iſt für eben dieſen Kreis 

n. — Sin. 
a 0 0 2 Cos. a, aber > 5 Cos. (ae) 
und Cos. 4 Cos. (a ) 0 2 
oder 2 Sln. 26 Sin. ( 2 j “in. 4, aber < 5 Sin. (a E.) 

Bew. Es ſeyen AA’, BB’ (Fig. 77.) zwey ſich ſenkrecht 
ſchneidende Durchmeſſer des mit dem Halbmeſſer CA = beſchrie⸗ 
benen Kreiſes, und von den Punkten M,m des Bogen AB 
ſeyen die Perpendickel MP, mp auf CA, und die Perpendickel 
NO, ing auf CB gefällt... Man ziehe an die Punkte N, m die 
Halbmeſſer CM, Em, und die Tangenten MTS, im Die ers 
ſtere Tangente ſchneide den verlaͤngerten Halbmeſſer CB in &, 
und die verlängerte m in 7, die letztere begegne der Verlaͤnge⸗ 
rung von OM in £, der Tangente MS in e, und dem verläne 

erten Halbmeſſer CB in 1. Endlich ziehe man die Chorde Mm; 
o iſt (Archimedes über Kugel und Cyl. Ax. 2.) Der Bogen 
Mm Chorde Mm, und um fo mehr > T (I, 19.), auf der 
andern Seite aber Bog. Mm S me ell, und um fo mehr 
<me+e (I, io.) = mt. 

Da nun MIT: % = MS: S 

a = CM: M (VI, 8.) 
und u: Qg = ms: sg ” 
N Um: Mg (VI, 8)$' 


een e e de e 
ug | 
ar 
d. i. Went N ER a; 17 b ſetzt 
In. ( ER „A 7 S. & 
bn  TEN bu; 
Rechnet man aber die Bogen @ und b von B an gegen A 
hin, und fest Bm = a, mH =b; fo ift 
Cos. a Cos. (a g) b Sin. (a) 
7 > bSin a. 


Der Satz iſt auch auf bielenigen Faͤlle anwendbar, in wel⸗ 
era +5 größer als Im iſt, wenn b ganz in einerley Quadranten 
fallt, und man auf die algebraiſchen Zeichen 90 giebt. Setzt 


Vohnenvergers Aſtronomie. 


ant >> 055 Bogen Mm, 
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man z. B. den Bogen Am Sa,, den Bogen m = b, mithin AM 
=a‘+b; fo iſt Og=pm- PM Sin. a Sin. (a! . Y), MO 
Cos. (æ- (@’+9)), mg = Cos. (#- @‘) und vermoͤge des bewieſenen 

Sn 50 2 7 . Fe (-) 

in. a in. (a os. (æ a/ i 5 — € 

ns 1 Ar 5 a’) > Sin, (Sah -b Cos. a 

und eben fo Sin. . 5! Cos. (a U) < Sin. (a ＋ 5) 
Mithin iſt wiederum Sin. (a“ b) - Sin. “ 5 Cos. a- 
> 6 Cos. (a ＋) 

welches dem Gang des algebraiſchen Calculs gemaͤß iſt, indem 
man dabey kleinere negative Größen als größere, und groͤßere 
negative Groͤßen als kleinere betrachtet. 


$. 2. Es ſey nun der in der Zeit 2 befchriebene Raum 
I.) S g= ct ＋ b Sin. (a mt), wo a, b. e, und m gege⸗ 
bene Zahlen ſeyen. Ferner bedeute a f mt die Länge eines mit 
dem Halbmeſſer 1 beſchriebenen Kreisbogens, und der Sinus 
beziehe ſich auf eben dieſen Halbmeſſer. Man verlangt die dem 
Ende der Zeit # entſprechende Geſchwindigkeit v diefer Bewegung. 

Heißen die in den Zeiten 2-2 und 14.2 beſchriebenen Räume 
S-s und Sz; fo wird man haben 

S-s’ 4 ( ＋ 5 Sin. (a T un- me) 

STS = GU Sin, (a Tut Tui) 

alſo “Sc Sin. (a ＋ mt) - Sin. (a + mt-mz)) 

Scz A 25 Sin. Se Cos. (a Kn 3 mz) 
ebenſo Scr 26 Sin. Z mne Cos. (a I me + 3 mz) 
Cs ſey amt EE nicht größer als Z *; ſo iſt 0 , 
und die Bewegung eine verzoͤgerte. 

iſt “ e + mbr Cos. (a K mi 

* 9 ars Cos, ee ö F. 236. 

Folglich kann v nicht größer ſeyn als c + mb Cos. (a ＋ nt), 
ſonſt wäre vz D mbz Cos. (a Ant), und um ſo mehr vz = 
welches gegen den vierten Grundſatz des 232ſten F. iſt. 

Die Geſchwindigkeit v kann aber auch nicht kleiner ſeyn, als 
mb Cos. (a mt). Wäre fie nemlich kleiner als dieſe Grdſ⸗ 


fe; fo ſey fir = f mb Cos. (a mt g. Man nehme z S5 


fo iſt mz <g, und Cos. (amt 9) Cos. (a I mt mz). 
Folglich muͤßte ſeyn = 
(e ub * ME) ea H můa Cos. (a Amt M) 
und um fo mehr vz <s, welches dem dritten Grundſatz F. 232. 
widerſpricht. Daher iſt die am Ende der Zeit & erreichte Geſchwin⸗ 
digkeit v= ce nb Cos. (amt). 

2.) Sey S = ct Cos. (a-+ int); fo find 

Sg = G e Cos. (a ut me) 
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S. = c(i-+2)-+bCos. (a mt + ue) 
alſo s“ = cb (Cos. (a ＋ mi - mz) Cos. (a ＋ mi) 
„cr 20 Sin. 3 ne Sin. (a mn I ine) 
c- 2b Sin. Z n Sin. (a n +3 mne) 
Man nehme wiederum an, a mt +1 mz ſey nicht größer 
als Z; ſo iſt 5“ , und die Bewegung eine verzögerte, Ver⸗ 
möge F. 230. iſt 
cs inbe Sin. (a I mt - m) 
und s> cz-mbzSin.(a mt); 
folglich kann v nicht Heiner ſeyn, als c-mbSin. (a Amt), ſonſt 
wäre vz < cz-mbz Sin. (a mt), und um fo mehr See, ge: 
gen den dritten Grundſatz F. 232. f 
Ware aber v>c- mbSin. (a + mt); ſo ſey v 


mbsin. (amt - 9). Man nehme 2 < 25 ſo iſt m g, a Amt 


mi Saꝶgbmt-q, c- nb Sin. (a A mf mE e mb Sin. (a 4. 

mit- 9). Folglich müßte ſeyn cz - mbz Sin. (a + mi-mz) Sn, 

und um fo mehr “ = vz, welches gegen den vierten Grundſatz 
§. 232. iſt. Daher iſt v = c-mb Sin, (a mt). 

Vergroͤßert man in n. 1. den Bogen a um den vierten Theil 
des Umfangs oder um 2 ; ſo wird Sm th Cos. (a A mt), 
und der Ausdruck für die Geſchwindigkeit v wird = ub Sin. 
(a mt), welcher mit dem in n. 2. gefundenen Ausdruck übers 
einſtimmt. a g 
In dem n. 1. betrachteten Fall iſt die Bewegung in dem 
erſten Halbzirkel eine verzoͤgerte, in dem zweyten Halbzirkel 
aber eine beſchleunigte, und es kann auf aͤhnliche Art mittelſt 
des erſten und zweyten Grundſatzes des 232ſten F. gezeigt wer⸗ 
den, daß der gefundene Ausdruck der Geſchwindigkeit auch in 
dem zweyten Halbzirkel gilt. 

In dem n. 2. betrachteten Fall if; die Bewegung in dem 
erſten und dritten Quadranten eine verzoͤgerte, in dem zweyten 
und vierten eine beſchleunigte, und man beweißt mittelſt des 
erſten und zweyten Grundſatzes, daß der für die Geſchwindigkeit 
in dem erſten Quadranten gefundene Ausdruck auch fuͤr die drey 
uͤbrigen Quadranten richtig iſt. 

Wenn m negativ iſt; fo hat man Sin. (a- nt) = 
Sin. (zæ -A nt), und Cos. (a- mt) = Cos. (ar- α nt). 
Mithin darf man nur in den bisher gefundenen Ausdruͤcken 2 u 
ſtatt @ ſetzen, und das Vorzeichen der Sinus umkehren. 

N Aus den fuͤr die Geſchwindigkeiten gefundenen Ausdruͤcken 
ergiebt ſich, daß die Bewegung beſtaͤndig nach einerley Rich⸗ 
tung geſchieht, fo lange mb nicht größer iſt als o. Wird mb 

größer als o; ſo geht die eme in eine retrograde über, 

wenn mb Sin. (a nt) oder mb Cos. (a nt) negativ, und 


Sin. (a nt) oder Cos. (a+mt) > ee wird, 
22 
B b 2 
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Die Ungleichheiten dieſer Bewegun;en haben eine Periode von 
= Sekunden, Minuten, u. ſ. w. je nachdem die Zeit £ in Ser 
kunden, Minuten, u. ſ. w. ausgedruͤckt iſt. Iſt nemlich 
t= t; fo wird a mt San, und Sin. (a mt) 
= SE (a + mi’), Cos. (a Amt) = Cos. (a mt). 


§. 238. Die umgekehrte Aufgabe, aus dem Geſetz, nach 
welchem die Geſchwindigkeit von der Zeit abhaͤngt, den in ei⸗ 
ner gegebenen Zeit beſchriebenen Raum zu finden, koͤnnte auf 
ähnliche Art, wie in dem 234. und 235ſten §. aufgelost werden, 
wenn nicht die Summation der dabey vorkommenden Reihen in 
den meiſten Fällen groſſe Schwierigkeiten haͤtte. Kuͤrzer laͤßt ſich 
die Aufgabe aufloͤſen, wenn man den gegebenen Ausdruck der 
Geſchwindigkeit mit denjenigen Ausdruͤcken vergleicht, welche 
man aus gegebenen Ausdruͤcken der Raume durch die Zeiten abs 
geleitet har. Wenn z. B. v =C+B Cos. (A Mt) wäre, wo 
„B, C und u gegebene Größen bedeuten; fo waͤrde dieſer 
Ausdruck mit dem F. 237. n. T. gefundenen Ausdruck der Ges 
ſchwindigkeit einerley Form haben, wenn B den Faktor M hättes 
Man bringt ihn aber leicht auf dieſe Form, wenn man 2 
ſtatt B ſchreibt. Aus der Vergleichung des F. 237. n. 1. gefun⸗ 
denen Ausdrucks der Geſchwindigkeit mit Ausdruck des Raums 
& aus welchem er abgeleitet wurde, ergiebt ſich in Beziehung auf 
den hier vorgegebenen Ausdruck der Geſchwindigkeit der in der Zeit 


# beſchriebene Raum S = 85 Sin. (A . Mt). 


Sucht man hieraus nach dem vorhergehenden F. die der Zeit 
t entſprechende Geſchwindigkeit; fo erhält man 7 = C B Cos. 
(A Ut), uͤbereinſtimmend mit dem vorgegebenen Ausdruck der 
Geſchwindigkeit, woraus folgt, daß der mit der vorgegebenen Herz 
aͤnderlichen Geſchwindigkeit in der Zeit & beſchriebene Raum S 


2 Ct +4 Sin. (A+ Mi) if. Wenn nemlich die Geſchwindig? 


keiten zweyer Bewegungen beſtaͤndig einander gleich" find; fo find 
die mit dieſen Bewegungen in einerley Zeit beſchriebenen Raͤume 
ebenfalls einander gleich. Um dieſes zu beweiſen *), ſeyen A 
und & die mit den zwey Bewegungen in der Zeitet beſchriebene 
Raͤume. Die ſich bewegende Punkte mögen P und O heißen. 
Erſter Fall. Wenn die Geſchwindigkeiten eonftant, oder die 
zwey Bewegungen gletchförmig ſind; fo muß die Geſchwindigkeit 
8 von P der Geſchwindigkeit o“ von O gleich, el Seit und A= 
SER Par} 4 2 
*) Treatise of Fluxions by Colin Maclaurin, Book I. Theor. IV. pag. 66. 
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Zweyter Fall. Wenn die Bewegung von P während einer 
gewißen Zeit t eine beſchleunigte iſt; fo muß auch die Bewegung 
von O innerhalb deſſelben Zeitraums eine beſchleunigte ſeyn. 
Waͤre nun & nicht gleich R; ſo ſey 1.) S R. Man nehme 
von dem Ende des Raums A ein Städt D hinweg, fo daß & = 
R-D werde, und theile die Zeit 2 in fo viele gleiche Theile, 
bis eines dieſer Zeittheilchen 2 kleiner ſey, als die Zeit, welche 
der Punkt P zur Beſchreibung des Raums D gebraucht. Es 
ſeyen die nach einander waͤhrend der Zeittheilchen 2 beſchriebene 
Raͤume 
in i ! Puppen 


i un , 2 ‘4 did didde 
= a 93 97 9 „ 9e, geil,; 
und die dem Aufang eines jeden dieſer Zeittheilchen entſprechen⸗ 
de Geſchwindigkeiten, welche vermöge der Vorausſetzung in den 
zwey Bewegungen beſtaͤndig einander gleich ſind, ſeyen 
v, ., %%, „% fo werden (. Grundſ. H. 232.) 
9 %% v und (2. Grundſ.) um fo mehr p 
900 > 5% W233 dei: zu > p“' 
9 2 2 2 2 > p' 
g’ 15 vz ſeyn. j 
i waͤre 4 aa 714 2 5 15 
pig we ober p e 5 


Es iſt aber 2 kleiner gemacht, als die Zeit, welche der Punkt 
P zur Beſchleunigung des Raums D gebrauchte, und daher 
D>p'. Mithin mußte um ſo mehr g 
SDR p , d. i. = R 

und S>R-D feyn, 

Man hat aber angenommen §S =-; folglich kann & 
nicht kleiner als R ſeyn. Wäre aber 2.) SA; ſo muͤßte R 
ſeyn. Und nun kann wie vorhin gezeigt werden, daß N nicht 
kleiner ſeyn kann als S. Daher muß R & ſeyn. 

Dritter Fall. Die Bewegung von P, mithin auch die Be⸗ 
wegung von O, ſey während der Zeit 2 beſtändig verzögert, 
Waͤre & nicht gleich R; fo ſey von den zwey Raͤumen & und 

der Raum & der kleinere. Man nehme von dem Anfang des 
Raums A ein Stuͤck D hinweg, ſo daß S = R- D werde, und 
theile die Zeit et in fo viele gleiche Theile, daß die Zeit, welche 
P zu der Beſchreibung des Raums J gebraucht, kleiner als eis 
nes dieſer Zeittheilchen 2 werde. Unter der Vorausſetzung der 
vorhin gebrauchten Benennungen werden nun IR 

9% v (4, Grundſ.), und um a 5,3. Grundſ.) 
— — BER 2 * A 1 EL 


ORTE DIT — — fer) “ 
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folglich 9779“ + gt 
und um ſo mehr 9* + EN * > pr. np 
oder — 


und weil D = p.; fo müßte um fo mehr 
$S+D S, p“, . , d. i. R, 
mithin S > - feyn. 

Man hat aber angenommen § R-; folglich kann S 
nicht kleiner als R ſeyn. Eben fo kann gezezeigt werden, daß 
A nicht kleiner S, mithin S nicht groͤſſer als R ſeyn koͤnne. 
Daher iſt §S = R. 

Wenn eine Bewegung abwechslungsweiſe beſchleunigt und 
verzoͤgert iſt; ſo kann man die mit einer beſchleunigten und die 
mit einer verzoͤgerten Bewegung beſchriebenen Raͤume beſonders 
betrachten, und durch die Verbindung des zweyten Falls mit dem 
dritten den aufgeſtellten Satz auch fuͤr dieſen Fall beweiſen. 


$. 230. Wenn eine Bewegung gleichförmig iſt; fo iſt durch 
die Geſchwindigkeit derſelben der waͤhrend eines gegebenen Zeit⸗ 
raums beſchriebene Raum gegeben, weil die in gleichen Zeiten 
beſchriebene Raͤume einander gleich ſind. Nicht ſo verhaͤlt es 
ſich mit den ungleichfoͤrmigen Bewegungen. Wenn nemlich das 
Geſetz gegeben iſt, nach welchem die Geſchwindigkeit von der Zeit 
abhaͤngt; ſo kann nach dem vorhergehenden F. der waͤhrend ei⸗ 
ner gegebenen Zeit beſchriebene Raum nur alsdenn gefunden wer⸗ 
den, wenn der Anfang oder das Ende der waͤhrend der Bewe⸗ 
gung verfloſſenen Zeit gegeben iſt. In beyden Faͤllen aber muß, 
um den Raum beſtimmen zu koͤnnen, welcher bis zu einem ge⸗ 
gebenen Zeitpunkt hin beſchrieben worden iſt, der im Anfang der 
Zeit ſchon zuruͤckgelegte Raum gegeben ſeyn. In dem beſonderen 
Foll, wo die Zeit vom Anfang der Bewegung an gerechnet wird, 
muß der Ausdruck fuͤr den beſchriebenen Raum ſo beſchaffen ſeyn, 
daß er verſchwindet, wenn man die Zeit o ſetzt. 

Sey z. B. v = mb Cos. (a mt); fo iſt, wenn A eine 
von den Veraͤnderungen der Zeit independente oder conſtante 
Größe bezeichnet, im allgemeinen S = A + ct b Sin. (a Int). 
Denn man erhält hieraus nach F. 237. n. 1, weil A aus den 
Ausdruͤcken von 4“ und „ herausfaͤllt, den vorgegebenen Ausdruck 
der Geſchwindigkeit v, und daher iſt der zwiſchen zwey gegebe⸗ 
nen Zeitpunkten beſchriebene Raum gegeben (F. 238.). Soll nun 
für 2= oder Raum S = ſeyn; fo wird man haben f = 
+bSiue für t o, und daher f-bSin.a= A. Für dieſen 
Fall iſt alſo = Se -b Sin. a Æ et 40 Sin. (a mt). Soll 
aber fuͤr t o auch S=o ſeyn, jo wird 4 = 5 Sin. a, und 
& S et b Sin (amt) -b Sin. a. 

Vermdge F. 237. und 238. wird man haben 

1.) wenn v =e-+ mb Cos. (a T tut); S Const. + ct 5 Sin. (a I mt) 
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2.) c iub Sin. (a ＋ mn; S = Const. Te Cos. (a I- unt) 
wo die conſtante Größe durch die Bedingungen der Aufgabe zu 
beſtimmen iſt. — 


F. 240. Es ſehen CA und CB (Fig. 78.) zwey ſich 
in C ſchneidende der Lage nach gegebene gerade Linien, und 
auſſerhalb derſelben, aber in der durch fie gelegten Ebene, 
befinde ſich ein Punkt 7, durch welchen die Parallelen 7 
und Mmit CA und CB gezogen ſeyen; fo ift die Lage des 
Punkts N gegeben, wenn die Seiten CH und PM des Pa: 
rallelogramms PQ gegeben find. Wenn ſich nun der Punkt 
I in der Ebene ACB nach einer weder mit CA noch mit CB 
parallel laufenden Richtung fortbewegt; fo werden C und 
C ſich verändern, und, wenn der Punkt M nad M rückt, 
in CP und C ubergehen. Dadurch wird die Bewegung 
des Punkts Nin zwey geradlinigte Bewegungen nach den 
Richtungen CA und CB zerfällt, welche gegeben ſeyn wird, 
wenn die Bewegungen der Punkte P und in den geraden 
Linien CA und CB gegeben find, 

Die Bewegungen von Pund Q feyen erftlich gleichfoͤr⸗ 
mig, ihre Geſchwindigkeiten c und „, die Bewegung von 
M gehe durch den Punkt C, und die von dem Augenblick 
an, da der Punkt M in C war, bis zu den Zeitpunkten, 
da er in Mund M' war, verfloßene Zeiten ſeyen t und 7; 
fo wird man haben CP= ct, CP=e.T, CG et, (Q = 
6. T, und daher i 

CP: CQ= CP: CM; 
folglich wird die Diagonale CH’ des Parallelogramms PG 
durch den Punkt N gehen (VI, 26.), und die Bewegung 
von M geradlinigt ſeyn. Man nehme auf den geraden 
Linien CA und CB die Linien Ca und Ch den Geſchwin⸗ 
digkeiten e und c der Punkte Fund gleich, und vollende 
das Parallelogramm Cafb. Da fo wohl Ca: CV als Co: 
O wie die Zeit durch Ca zu der Zeit durch CP (F. 231, 
n. i. ); fo verhaͤlt ſich Ca: Cb=CP: (G. Folglich liegen 
O, f, M in einer geraden Linie (VI, 26.), und die Diagos 
nale (des Parallelogramms ab fällt mit der Richtung der 
Bewegung des Punkts M zuſammen. Und weil Of: CH 
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= Car CP=Feit durch Ca oder 1 zu der Zeit durch CP oder 
2; fo mißt zugleich die Diagonale F des Parallelogramms 
ab die Geſchwindigkeit der gleichförmigen Bewegung des 
Punkts U nad) der Richtung CTV. Sind die Geſchwin⸗ 
digkeiten Ca und Ch ſammt den Richtungen CA, C der 
zwey Bewegungen gegeben; fo iſt die Diagonale Of des Par 
rallelogramms aus Ca und Cb der Größe und Lage nach ge⸗ 
geben, welche die mittlere aus Ca und Ch zufammengefegte 
Geſchwindigkeit heißt. Umgekehrt kann jede gleichfoͤrmige 
geradlinigte Bewegung, deren Geſchwindigkeit Of gegeben 
iſt in zwey andere gleichfoͤrmige geradlinigte Bewegungen nach 
gegebenen Richtungen CA und CB ‚zerfällt: werden, deren 
Geſchwindigkeiten Ca und Cb man erhält, wenn man durch 
den Punkt f die Parallelen fa und Fb mit den Linien C 
und CA zieht. 3 

FZ3Zweptens fey die Bewegung von P (Fig. 79.) auf der 
geraden Linie C gleichfoͤrmig, die Bewegung von Q aber 
auf der geraden Linie CB ſtetig beſchleunigt. Man nehme 
auf beyden Seiten von P die En und I einander gleich, 
und es befinde ſich der Punkt Qin g und 9, wenn Pin p 
und v kommt; fo werden p'P, Pr, , & in gleichen Zei⸗ 
ten von P und G beſchriebene Räume ſeyn. Man vollende 
die Parallelogramme p %, PQ. po, fo wird man die den 
Punkten p, P, p entſprechende Punkte m‘, MN, m der Linie 
haben, welche der Punkt 47 beſchreibt, während die Punkte 
Pund Q die geraden Linien pp und 4 beſchreiben. Man 
ziehe die gerade Linie mn, welche von der durch den Punkt 
mit ( parallel gezogenen PS in k geſchnitten werde, und 
durch b die Parallele ko mit CA, Da p = Hp; fo iſt mh 
im, und 0 og. Und weil die Bewegung von nach der 
Richtung C eine ſtetig beſchleunigte iſt (Voraus.); fo iſt 
beſtaͤndig 70 , und daher zit ; Der Punkt 
M beſchreibt alſo eine ſtetig krumme Linie m Nm, welche 
ihre erhabene Seite gegen die Linie CA kehrt. Au den 
Punkt „ bieſer krummen Linie ſey eine Tangente 77 gezo⸗ 
gen, welche der Pm in t, der pm in 2 begegne. Die Ver⸗ 
laͤngerung von Pn begegne der QU in K, und die Ver⸗ 
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ingerung von nm begegue der pm in R; ſo verhaͤlt ſich 
die Geſchwindigkeit der gleichfoͤrmigen Bewegung von P zu 
der Geſchwindigkeit von in dem Punkt Q oder zu der Ges 
ſchwindigkeit von U nad) der mit (B parallelen Richtung, 
wie MR: Rt. Denn der Raum, welcher mit der letzteren 
Geſchwindigkeit in der Zeit beſchrieben wird, in welcher der 
Punkt Y den Raum p P oder Pp zuruͤcklegt, muß (1. und 
2 Grundſ. F. 232.) kleiner als Rm aber größer als N n 
ſeyn. Waͤre nun die Geſchwindigkeit von Q in dem Punkt 
, oder die Geſchwindigkeit von N nach der mit C pa⸗ 
rallelen Richtung größer als Pet; fo ſeye ſie = en d At aber 
mn. Man ziehe Me; fo wird dieſe, weil zwiſchen t 
und w Liegt, und At die krumme Linie in M beruͤhrt, dem 
Bogen m zwiſchen N und m in n begegnen. Man ziehe 
lu mit CB parallel, welche der Me in 5 begegne; fo wird 
ſich verhalten 255 7 127 = Ne: rn. Mithin müßte der 
Raum, welchen der Punkt M nach einer mit Ch parallelen 
Richtung mit feiner Geſchwindigkeit in NM, während der von 
P zur Beſchreibung des Raums Pl gebrauchten Zeit gleiche 
foͤrmig beſchrieben haben würde, eben fo groß ſeyn, als der 
Raum rn welchen eben dieſer Punkt nach derſelben Richtung 
und waͤhrend derſelben Zeit mit ſeiner beſchleunigten Bewe⸗ 
gung wirklich zurücklegt, welches dem erſten Grundſatz g. 
232. widerſpricht. Waͤre aber jene Geſchwindigkeit kleiner 
als Rt oder Rt’; fo ſey ſie = > Rm, Das zwiſchen 
in und : liegt; fo wird die gerade Linie Ms dem Bogen 
Nm in en begegnen. Man ziehe durch m die Parallele 1217 
mit CB; fo wird ſich verhalten en 1 127 EVT, 
und es müßte der Raum, welcher von dem Punkt N nach 
der mit CB parallelen Richtung waͤhrend der Zeit, in wel⸗ 
cher der Punkt h den Raum P beſchrieben hat, gleichfdr⸗ 
mig mit feiner Geſchwindigkeit in N beſchrieben haben würs 
de dem Raum r'n gleich ſeyn, welchen er in derſelben Zeit 
wirklich beſchrieben hat, welches gegen den zwehten Grund⸗ 
F — 822 

Unter derſelben Vorausſetzung wird die Bewegung von 
M in der krummen Linie m Am eine ſtetig beſchleunigte 
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ſeyn. Denn verlängert man die , bis fie der Tangente 
Mi in e begegnet; fo iſt, weil für jeden zwiſchen m’ und 
M liegenden Punkt n des Bogens wN die /n = vm iſt, 
der Bogen Mm kleiner als Me Tem, und (I, 19.) um fo 


mehr < 8 N 5 oder Mt, mithin um fo mehr kleiner als 


die Chorde Um (I, 19.). Folglich iſt um fo fo viel mehr 
der Bogen Mm kleiner als der Bogen Nu, und daher die 
Bewegung des Punkts Nin der krummen Linie Nm eine 
beſchleunigte. Man ziehe die Chorde Nm; fo iſt die Chor⸗ 
de Nm TI Mi „Chorde Num = Mt - tim“, und um 
fo mehr der Bogen Um’ = Mi!- tim‘, Hingegen iſt der 
Bogen Mm kleiner als Mi im. Folglich muß die Ges 
ſſchwindigkeit der Bewegung des Punkts M in der krum⸗ 
inen Linie, wenn er ſich in N befindet, kleiner als Nu 
tm, aber größer als N.! tm“ oder größer als N.. zum! 
feyn (1. und 2. Grundſ. F. 232.), wenn die Geſchwin⸗ 
digkeit von P durch die 2 gemeſſen wird. In dem 
Punkt N wird alſo die Geſchwindigkeit der krummlinigten 
Biewegung = At ſeyn. Wäre fie nemlich größer als At; 
fo ſey fie = Mt+ts. Da dieſe Geſchwindigkeit kleiner iſt 
als Mm; fo muß is im ſeyn, und eine durch M und 
s gezogene gerade Linie Ne dem Bogen Nm zwiſchen N und 
m in u begegnen. Man ziehe durch u die Parallele ul mit 
CB, welche der Tangente M in „ begegne; fo verhält fi) 
It: at Ai: lin, It n: Hl hn Mi: MN = MR: 
Ar Fp: Pl. Folglich müßte der mit der Geſchwindig⸗ 
keit [Mt tt der krummlinigten Bewegung in dem Punkt 
M gleichfoͤrmig beſchriebene Raum = Mh + hn, und daher 

Bogen Mn, d. i. größer als der während derſelben Zeit 
mit der beſtaͤndig beſchleunigten Bewegung beſchriebene Raum 
ſeyn, welches gegen den erſten Grundſ. F. 232. iſt. Wäre 
aber die Geſchwindigkeit der krummlinigten Bewegung klei⸗ 
ner als ,; fo ſey ſie = M= 1°, wo s‘ zwiſchen m’ und 
2 fallen muß, weil dieſe Geſchwindigkeit, wie oben gezeigt 
wurde, größer als N- tm iſt. Die gerade Linie Us‘ 
wird alſo dem Bogen Mm‘ in u“ zwiſchen M und m‘ begeg⸗ 
nen. Man ziehe durch u“ die r mit CB parallel, welche 
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der Tangente Mi! in „ begegne; ſo wird ſich verhalten Mi‘; 
37 . Mh! 5 n-, IM! 41 2 Mh‘ hm = Mt‘ 2 Mh = Pr’: 
24 Folglich müßte der mit der Geſchwindigkeit Mr - . 
der krummlinigten Bewegung in dem Punkt U gleichfoͤrmig 
beſchriebene Raum = Mh‘ - Hin“, und daher kleiner als der 
Vogen /, d. i. kleiner als der Raum ſeyn, welcher waͤh⸗ 
rend derſelben Zeit mit einer befchleunigten Bewegung wirk⸗ 
lich beſchrieben wird, welches dem zweyten Grundſaß H. 232. 
widerſpricht. Daher verhaͤlt ſich die Geſchwindigkeit der 
krummlinigten Bewegung in dem Punkt M zu der Geſchwin⸗ 
digkeit von P wie Mt: MR. 4992 

Drittens ſey die Bewegung von P (Fig. 80.) gleich⸗ 
förmig, die Bewegung von aber verzoͤgert; fo wird uns 
ter der Voraus ſetzung der vorigen Conſtruktion 0 04, 


IQ > Qg, und 575 > 374}, und daher die von dem Punkt 
M beſchriebene Linie eine gegen CA hole ſtetig krumme Linie 
ſeyn. Und wenn 24 die krumme Linie in N beruͤhrt, fo 
wird ſich an dem Punkt M verhalten die Geſchwindigkeit 
von Muach der Richtung C zur Geſchwindigkeit von N 
nach der Richtung CB wie M: Kt. Denn der mit der 
letzteren Geſchwindigkeit in der Zeit, während welcher P den 
Raum Pr durchlauft, gleichförmig beſchriebene Raum muß 
großer als Rm, aber kleiner als R N feyn (3. u. 4. Grundſ. 
H. 232.), und daher müßte, wenn die Geſchwindigkeit von 
nach der mit CB parallelen Richtung kleiner als Kt, z. B. 
= Rs wäre, der Punkt s zwifchen m und t fallen, und die 
gerade Linie Mdem Bogen Mm in u zwiſchen N und m bes 
>> „ MR ( Mr 
gegnen, und es würde ſich verhalten y 8: 0 27 ? = 
rn, Demnach müßte der Raum, welchen der Punkt 7 nad) 
der mit CB parallelen Richtung mit der Geſchwindigkeit, 
welche er in M hat, gleichfoͤrmig zurücklegen würde, eben 
ſo groß ſeyn, als der in derſelben Zeit mit der verzoͤgerten 
Bewegung wirklich in derſelben Zeit beſchriebene Raum rn, 
welches gegen den dritten Grundſatz (F. 232.) iſt. Wäre 
aber die Geſchwindigkeit von nach der mit CB parallelen 
Richtung größer als Et oder , und z. B. = N; fo 
müßte der Punkt „ zwiſchen “ und m fallen, mithin die 
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gerade Linie Me dem Bogen Nm, in n. fen, a und m’ 
begegnen. Alsdenn würde ſich aber verhalten 2 Pp IE 1005 
leis: rin“, und es müßte der Raum welchen der Punkt 
N nach der mit CB parallelen Richtung mit feiner Geſchwin⸗ 
digkeit in N gleichfoͤrmig zuruͤcklegen würde, eben fo groß 
ſeyn als der Raum mr‘, welchen er in derſelben Zeit mit 
ſeiner verzoͤgerten Bewegung wirklich zurücklegt, welches ge⸗ 
gen den vierten Grundſatz iſt. 

Ferner wird die krummlinigte Bewegung von Meine 
ſtetig verzögerte Bewegung ſeyn. Denn es iſt der Bogen 
Mm kleiner als Me-+ em, und um fo mehr kleiner als Ne 
er, d. i. Mi oder Mi“, und um fo mehr kleiner als die 
Chorde Ame, alſo um noch viel mehr kleiner als der Bogen 
Mm“ Und weil m Chorde Nm > Mr; ſo iſt die Chorde 
Nm It - im, und um ſo mehr der Bogen Mm > Mt-tm, 
der Bogen Mm! hingegen <. Mi‘ + m oder = Mi + ent. 
Daher muß die Geſchwindigkeit der krummlinigten Bewe⸗ 
gung in dem Punkt M größer als M em, und kleiner als 
It. iini. oder als Mi+ 1m‘ ſeyn. Man beweißt nun wie 
in dem vorhergehenden Fall, mittelſt des dritten und vier 
ten Grundſatzes, daß dieſe Geſchwindigkeit weder kleiner 
noch größer als Nn ſeyn koͤnne. Mithin verhaͤlt ſich die Ge⸗ 
ſchwindigkeit der krummlinigten Bewegung in dem Punkt 
AI zu der Geſchwindigkeit des Punkt Y wie M: MR, 

„Auf ähnliche Art kann gezeigt werden, daß, wenn die 
zwey Bewegungen nach den Richtungen CA und CB- uns 
gleichformig find, und die 22 die krumme Linie in N ber 
rührt, die Geſchwindigkeiten von N nach der mit CZ paral⸗ 
lelen Richtung ſich zu der Geſchwindigkeit des Punkts P, 
wenn er in Piſt, ſich verhalte wie Rt: MR, und die Ge⸗ 
ſchwindigkeit der rennen Bewegung zu der Geſchwin⸗ 
digkeit, von P wie Mi: MR * 

In dem beſonderen Fall, wo die Befeoindigkeiten 
von P und zwar veraͤnderlich find, aber ein gegebenes 
Verhaͤltniß zu einander haben, wird die Bewegung von 
geradlinigt; wie in dem erſten Fall, aber wie die Bewe⸗ 
Maclaurin Treatise of fuxions. Book I. Prop. XIV. 
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gungen von P und Q ungleichfoͤrmig, fo daß (Fig. 78.) 
CH: CM. CP: CB. we * 


F. 241. Umgekehrt folgt aus den im vorhergehenden 

F. bewieſenen Eigenſchaften der krummlinigten Bewegung, 
daß, wenn ein Pankt 2 (Fig. 79. und 80.) eine krumme 
Linie beſchreibt, und man Ne: Kt in dem Verhaͤltniß der 
Geſchwindigkeit von P zu der Geſchwindigkeit von Q nimmt, 
die gerade Linie Mi die krumme in dem Punkt MM berührt, 
Wo nicht; fo berühre fie die Ms in dem Punkt N. Als: 
denn müßte ſich nach dem vorhergehenden H. verhalten die 
Geſchwindigkeit von P zu der Geſchwindigkeit von G wie 
Ne: R.. Mithin müßte Rt = Rs ſey, welches unmoͤg⸗ 
lich ik 7 T 
Man vollende das Parallelogramm Mets; ſo beſtimmt 
die Diagonale n die Richtung der krummlinigten Bewe⸗ 
gung in dem Punkt N, und mißt zugleich die Geſchwindig⸗ 
keit derſelben. Es verhalten ſich nemlich die Geſchwindig⸗ 
keiten nach den Richtungen WS, M und Mr, wie die Sei⸗ 
ten MS und Mu des Parallelogramms und ſeine Diagonale 
Mies 22815 ui 42820 aug N. * 
Die krummlinigte Bewegung iſt gegeben, wenn man 
für jeden Abſchnitt C der Ci den dazu gehoͤrigen Abſchnitt 
C der ( oder die PM beſtimmen kann, und umgekehrt, 
wenn die krumme Linie in Vm gegeben iſt, ſo ſind die den 
Abſciſſen CP, Ch, u. fe w zugehorige CC, Cg, u. ſ. w. ge⸗ 
geben. Laßt man die ( immer um gleich große Stucke 
wachſen, oder den Punkt 2 ſich mit einer gleichfoͤrmigen Ge⸗ 
ſchwindigkeit fortbewegen; ſo kann man die den Veraͤnderun⸗ 
gen von CVentſprechende Veraͤnderungen von CO, und die 
Geſchwindigkeit beſtimmen, welche der Punkt Nin einem 
gegebenen Punkt der CE hat. Dadurch wird das Verhaͤlt⸗ 
niß von NM: At gefunden, und die Lage der geraden Linie 
beſtimmt, welche die krumme in einem gegebenen Punkt bes 
rührt, Sey z. B. die krumme Linie 4 m (Pig. 81.) fo 
beſchaffen, daß, wenn a eine gegebene Größe bezeichnet, be: 
ſtaͤndig a. CC = dem Quadrat von CP ſey; fo wird, wenn 
man C“ gleichfoͤrmig wachſen laͤßt, und die Geſchwindigkeit, 
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mit welcher der Punkt Y nach der Richtung CA fortruͤckt, 
e ſetzt, ferner die Zeit 2 der Bewegung von dem Augen⸗ 
blick an rechnet, da der Punkt Pin C war, der in der Zeit 
2 beſchriebene Raum Cd et ſeyn. Man wird alfo haben 
a ca er 
a. CQ er, und (G = 1. Die Bewegung von G 
iſt alſo eine gleichfoͤrmig beſchleunigte (§. 233.), und nach 
eben dieſem § die Geſchwindigkeit von Q = 5 1. Daher 
verhält ſich die Geſchwindigkeit von G zu der Geſchwindig⸗ 
02 2.260222 h 
keit von P= ee 1c — — : ct 20A: CP oder, wenn 
man C1 = C nimmt, die Geſchwindigkeit von Q zu der 
Geſchwindigkeit von P= TN: j EM 5 Aber, wenn die Mt 
die krumme Linie in 27 berührt, und durch einen beliebigen 
von dem Berührungspunkt M verſchiedenen Punkt 7 der 
Tangente eine Parallele 2 mit CB gezogen wird, welche 
der QM oder ihrer Verlängerung in E begegnet, ſeo verhält 
ſich Kt: M wie die Geſchwindigkeit von Q zu der Geſchwin⸗ 
digkeit von Y (F. 240.) Folglich verhält ih Kt: N 
10: QM, und die Punkte 1, N, f liegen in einer geraden 
Linie. Nimmt man alſo C1 = , und zieht die 71; 
fo beruͤhrt dieſe die krumme Linie in N. Die hier betrach⸗ 
tete krumme Linie iſt eine Parabel (Kegelſchn. I. 19. Zuf. 1.) 
deren Durchmeſſer CB iſt, und die gefundene Eigenſchaft 
der Tangente ſtimmt mit Kegelſchn. I, 2. Zuſ. 8. überein. 
Um an eine gegebene krumme Linie eine Tangente zu 
ziehen, welche mit einer in ihrer Ebene liegenden der Lage 
nach gegebenen geraden Linie G parallel ſey, ziehe man 
durch einen beliebigen Punkt K der GH die gerade Linie K.) 
mit C parallel. Da die Winkel A, und AFK= ACB 
gegeben ſind; fo iſt das Verhaͤltniß von K: & gegeben. 
Es ſey dem Perhaͤltniß von m: m gleich, und t ſey die ge 
ſuchte Tangente; fo wird ſich verhalten muͤßen Et: MI = 
HK: Id = nin. Man ſuche alſo aus den Eigenſchaften 
der vorgegebenen krummen Linie das Geſetz, nach welchem 
das Verhaͤltniß der Geſchwindigkeiten von Q und P, d. i. 
das Verhaͤltniß von Rt: M ſich mit den Abſchnitten CP 
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der CA oder der zu ihrer Beſchreibung gebrauchten Zeit ver⸗ 
ändert, und beſtimme CP oder die Zeit fo, daß das Merz 
haͤltniß von Rt: MR dem gegebenen Verhaͤltniß von min 
gleich werde; ſo wird man CP, und dadurch den geſuchten 
Beruͤhrungspunkt N haben. In dem vorhin gewählten 


2c 


Veyſpiel hatte man gefunden El: MR ata 
=2[0P;a, weil ct = C Folglich wird ſich verhalten 
muͤſſen 20 : a = mn, wodurch, weil a, m und n gege⸗ 
ben ſind, die CP, mithin auch der Beruͤhrungspunkt U ges 


geben iſt. Algebraiſch betrachtet wird 1 ein Ausdruck 


ſeyn, welcher die unbekannte Groͤße t, oder die ihr propor⸗ 
tionale CP und gegebene von der krummen Linie abhaͤngen de 
Größen enthalten wird. Dieſer Ausdruck 2 gefeßt gie bt 
eine Gleichung, aus deren Aufloͤſung man die unbekannte 
Groͤße t oder CP erhält, und man wird eine, oder mehre⸗ 
re, oder gar keine Tangente ziehen koͤnnen, welche mit der 
GH parallel iſt, je nachdem die Gleichung eine, oder melz⸗ 
rere, oder gar keine moͤgliche Wurzel hat. a 


F. 242. Ein ruhender Körper kann ſich nicht von 
ſelbſt in Bewegung ſetzen, und ein ſich bewegender Koͤrper 
kann weder die Geſchwindigkeit, noch die Richtung feiner 

Bewegung von ſelbſt veraͤndern. Wenn alſo ein ruhender 
Koͤrper ſich zu bewegen ſtrebt, oder ein in Bewegung ges 
feßter Körper die Geſchwindigkeit oder die Richtung feiner 
Bewegung oder beyde zugleich aͤndert; ſo ſchreibt man dieſes 
dem Einfluß einer Kraft zu, welche die Veränderungen iin 
dem Zuftand der Ruhe oder der Bewegung des Koͤrper 's 
hervorzubringen ſtrebt oder wirklich hervorbringt. So ruhit 
z. B. ein Körper, welcher durch eine horizontale Ebene un⸗ 
terſtuͤtzt iſt, und wir fühlen, daß eine gewiße Kraft ange⸗ 
wendet werden muß, um ihn auf dieſer Ebene fortzubewe:s 
gen, Iſt aber der Körper einmal in Bewegung geſetzt, fr) 
behaͤlt er die ihm mitgetheilte Geſchwindigkeit und Richtung 
feiner Bewegung eine deſto längere Zeit hindurch unveräͤrl⸗ 
dert bey, je mehr man alle Urſachen der Veränderungen 
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feiner Bewegung hinwegzuraͤumen ſucht. Man findet, daß 
eine Kraft angewendet werden muß, um den in Bewegung 
geſetzten Koͤrper in Ruhe zu bringen, oder die Geſchwindig⸗ 
keit und Richtung ſeiner Bewegung zu veraͤndern. Dieſes 
allgemeine Phaͤnomen der Koͤrper, nach welchem ſie in dem 
Zuſtand ihrer Ruhe oder Bewegung zu beharren ſtreben, 
nennt man ihre Traͤgheit (inertiam oder vim inertiæ *). 


$ 243. Die Kräfte, welche die Bewegungen der Koͤr⸗ 
per veraͤndern, bringen in gleichen Zeiten entweder gleiche, 
oder ungleiche Veränderungen der Geſchwindigkeiten hervor. 
Jene heißen unveränderliche, dieſe veraͤnderliche Krafte. 
Man mißt ſie durch die Geſchwindigkeiten, welche ſie in ei⸗ 
ner gegebenen Zeit, im Fall ſie unveränderlich ſind, wirk⸗ 
lich erzeugen, oder, im Fall ſie veraͤnderlich ſind, erzeugt 
haben würden, wenn ſie von dem Augenblick an, für wel⸗ 
chen man ihre Größe beſtimmt, mit gleicher Stärke auf den 
Koͤrper fortgewirkt haͤtten. Wenn z. B. die beſchriebenen 
Raͤume den Quadraten der vom Anfang der Bewegung an 
verfloßenen Zeiten proportional ſind; ſo waͤchst die Ge⸗ 
ſchwindigkeit der Zeit proportional (F. 233.) und erhält 
alſo in gleichen Zeiten gleichen Zuwachs. Die Kraft, wel⸗ 
che dieſe Bewegung beſchleunigt, iſt daher eine unveraͤnder⸗ 
liche Kraft. Wenn aber die Geſchwindigkeit nicht der Zeit 
proportional waͤchst; ſo wird man die Kraft eben fo wenig 
durch die in einer gegebenen Zeit wirklich erzeugte Geſchwin⸗ 
digkeit meſſen konnen, als man die Geſchwindigkeit einer 
unz leichfoͤrmigen Bewegung durch den in einer gegebenen 
Zeit wirklich beſchriebenen Raum meſſen kann (F. 232.) 
In dieſem Fall mißt man daher die Kraft nicht durch die in 
in einer gegebenen Zeit wirklich erzeugte Geſchwindigkeit, 
ſondern durch die Geſchwindigkeit, welche ſie in einer gege⸗ 
benen Zeit erzeugt haben würde, wenn fie von dem Augen 
blick an, fuͤr welchen man ihre Groͤße angiebt, gleichförmig 
fortgewirkt haͤtte, oder auch durch den Zuwachs an Geſchwin⸗ 
digkeit 
% Newton? princ. L. I. Lex I. Corpus omne perseverare in statu suo 
quiescendi vel movendi unlformiter in directum, nisi quatenus 4 
viribus impressis cogitur illum statum mutare. 
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digkeit, welchen die Bewegung während einer gegebenen Zeit 
erhalten haben würde, wenn fle von jenem Augenblick an 
in eine gleichförmig beſchleunigte Bewegung übergegangen 
waͤre. Unter der Richtung der Kraft verſteht man die Rich⸗ 
tung der geraden Linie, nach welcher ſie einen Koͤrper be⸗ 
wegt, oder zu bewegen ſtrebt. Wenn eine Kraft die Bewe⸗ 
gung eines Koͤrpers vermindert; ſo heißt ſie eine verzoͤgern⸗ 
de Kraft. Lang 
Wenn das Geſetz gegeben iſt, nach welchem die Raͤu⸗ 
me von den zu ihrer Beſchreibung erforderlichen Zeiten ab⸗ 
haͤngen; ſo koͤnnen die Kraͤfte, welche die Bewegungen ſte⸗ 
tig veraͤndern, auf aͤhnliche Art wie die Geſchwindigkeit mit⸗ 
telſt folgender Grundſaͤtze gefunden werden: 
1. und 2. Die Geſchwindigkeit, welche eine ſtetig zuneh⸗ 
mende Kraft waͤhrend einer gegebenen Zeit wirklich er⸗ 
zeugt, iſt 9 5 als die Geſchwindigkeit, welche während 
derſelben Zeit wuͤrde erzeugt worden ſeyn, wenn die Kraft 
beſtaͤndig mit derjenigen Staͤrke gewirkt haͤtte, welche 


ſie am Lende jenes Zeitraums hatte. 


3. und 3. Die Geſchwindigkeit, welche eine ſtetig abneh⸗ 
mende Kraft waͤhrend einer gegebenen Zeit wirklich er⸗ 


zeugt, iſt gane z als die Geſchwindigkeit, welche wah, 
rend derſelben Zeit wuͤrde erzeugt worden ſeyn, wenn 
die Kraft beſtaͤndig mit derjenigen Stärke gewirkt hätte, 


welche ſie am Cubes jenes Zeitraums hatte. 


§. 244. Es ſey nun das Geſetz gegeben, nach wel⸗ 
chem die Kraft mit dem beſchriebenen Raum ſich verändert, 
und man ſoll das Geſetz finden, nach welchem die Geſchwin⸗ 
digkeit der Bewegung von dem beſchriebenen Raum abhaͤugt. 
Waͤre die Kraft conſtant, oder die Bewegung gleich⸗ 
foͤrmig beſchleunigt; fo würde, wenn der von der Ruhe an 
durchlaufene Raum = s, die Kraft = 22, und die erhaltene 
eſchwindigkeit =v gefeßt wird, v? = 4ys ſeyn (F. 234. 
n. 3.). Die dem Raum 8 entſprechende Geſchrwindigkeit 
eiße „'; fo wird man haben v = gu 15 ty), und daher 
Vohnenbergers Aftronpmig, 5 Ce 
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v 2 -v?=goy. Wenn aber die Kraft, während der Raum 
9 beſchrieben wird, ſtetig waͤchst, und am Ende deſſelben 
2 24 wird; fo wird die in der zur Beſchreibung des Raums 
9 gebrauchten Zeit erzeugte Geſchwindigkeit größer ſeyn als 
diejenige, welche die Kraft 29 als conſtaut betrachtet in der⸗ 
ſelben Zeit erzeugt haben wuͤrde, aber kleiner als die durch 
die Kraft 29 in eben dieſer Zeit erzeugte Geſchwindigkeit 
(1. und 2. Grundſ. H. 243.) . Demnach wird ſeyn 

3 g,] wenn die Kraft wachst. 

Eben ſo findet ſich mittelſt des dritten und vierten Grund⸗ 

ſatzes des vorhergehenden $. ö 

5 er: ar ‘ wenn die Kraft abnimmt. 

Man theile den Raum s in gleiche Theile, deren je⸗ 

der = ſey, und es ſeyen die am Ende der Räume 

7 „ Ku (2 1) 5. 1 — wirklich 
erreichte Geſchwindigkeiten beziehungsweiſe 

v, v', v V., V, und die 
eben dieſen Punkten entſprechende Kraͤfte 

29g „ 2g, 29g, 26, 20; fo wird man, wenn am 
Anfang des Raums s die Kraft = 2, die Geſchwindigkeit 
c, und die Kraft eine ſtetig wachſende iſt, nach n. 1. und 
2. haben ; 

v2 DC S 43% 48% 


wm % > 46% 44% 
v t- 48 A 


7770 
aher 5. ehe 47 (8. 72 
ind ae e e e eee eee, 
Eben ſo findet ſich, wenn die Kraft ſtetig abnimmt, 
nach n. 3. und 4. 
2.0 F AHG eee) 
8.0 4% C TS“ SL ++ 
Mithin iſt die Auflöfung dieſer Aufgabe wie die des 
234ften $. auf die Summation der Reihen zurückgeführt. 


§. 245. Eine veraͤnderliche Kraft wirke z. B. auf ei⸗ 
nen Körper (big. 82.) beſtaͤndig nach der Richtung der 
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geraden Linie 40, welche direkt der Entfernung CP des Kir: 
pers von dem gegebenen Punkt C proportional, und in der 
gegebenen Diſtanz C= 2, ſey. Der Körper ruhe anfangs 
in B in der gegebenen Diſtanz CB =. Man ſucht feine 
Geſchwindigkeit in dem Augenblick, da er in P ankommt, 
und von der Ruhe an den Weg 5 = beſchrieben hat. 

Da die h 70 : Kraft in P=CA:CP=a:b-s; fo 


iſt in dem Punkt die Kraft = (6-8) „ und in dem Punkt 
3 2; Man theile s in m gleiche Theile, deren jeder = y 
ſey; fo ift die Kraft an dem Endpunkt des erſten Theilchens 
= 5 (b-y), am Ende des zweytens — 4 (6-2, u. ſ. w. 
Weil nun die Kraft abnimmt, indem s waͤchst, und c=o 
iſt; fo iſt nach n. 7. des vorhergehenden g. 

e A G- TS T- -A D 


* 


47 »(n-1) 
4, Wege 2) 
< 5 ( = -) 9). weil ny=s. 
und nach n. 8. 
78 (1 (Ia ＋— - ＋ 


> 15 (2b-s)s- 

Nun kann durch die Vergrößerung von u die Große 

. kleiner als jede gegebene Größe gemacht werden; folge 
lich kann wie in H. 233. u. f. gezeigt werden, daß Y wer 
der groͤßer noch kleiner ſeyn koͤnne, als 7 6b -8) Ss, und da⸗ 


her iſt 2 2 (25-8) s. 

Man beſchreibe aus Cals Mittelpunkt mit einem Halb⸗ 
meſſer = CB einen Kreis, welcher der über C hinaus vers 
laͤngerten BC in E begegne, und errichte auf feinem Durch⸗ 

Ce 2 


2782 
na 


404 


meſſer BE in dem Punkt P ein Perpendickel Pr, welches 
dem Kreis in N begegne; fo iſt das Quadrat von ZM= 
EV de H (ab-) e, und daher die Geſchwindigkeit “ der 
Ordinate PM proportional. Der Körper erhält alſo in dem 
Punkt C, wos=b wird, feine groͤſte Geſchwindigkeit = 
57 K. Mit dieſer Geſchwindigkeit würde er vermoͤge des 
Geſetzes der Traͤgheit (F. 242.) nach der Richtung CH fort⸗ 
gehen, wenn die Kraft nicht auf ihn wirkte. Da dieſe be⸗ 
ſtaͤndig gegen den Punkt C hin wirkt; ſo verzögert fie feine 
Bewegung von C bis E, wo feine Geſchwindigkeit mit der 
Ordinate des Kreiſes, welcher fie proportional iſt, zugleich 
verſchwindet. Von Z an bewegt ſich der Rörper wiederum 
gegen B hin, wie er ſich zuerſt von 2 nach Z bewegte, und 
geht alſo zwiſchen den Punkten 3 und E hin und her. 

Zudem der Punkt P/ die gerade Linie BE beſchreibt, bes 
ſchreibt der Punkt Moden Halbzirkel 80 E, und wenn der 
Punkt M in den anderen Halbzirkel 27g übergeht; fo bes 
wegt ſich der Punkt P wiederum gegen B hin. Es ſey die 
Geſchwindigkeit von P in dem Punkt P = Pp, in dem 
Punkt C aber Ce. Man ziehe durch p eine Parallele pt 
mit PM, welche der an den Punkt des Kreiſes gezogenen 
Tangente. TM in - begegne; fo verhält ſich an den Punk⸗ 
ten P und M die Geſchwindigkeit von P zu der Geſchwindig⸗ 
keit der kreisfoͤrmigen Bewegung von M= Pp: Mi (240. ). 

PT: TM = HN: E 

= Gefhw. von Pin M: Node e 
folglich iſt die Geſchwindigkeit, mit welcher der Punkt M 
in dem Kreis fortruͤckt, der gegebenen Geſchwindigkeit Cr 


oder DV’ 45 gleich, welche der Punkt P hat, wenn er in E 
ankommt, und daher die Bewegung von M gleichfoͤrmig. 

Es verhalte ſich die Umlaufszeit von zu der Zeit, 
in welcher der Raum Ce oder ur £ beſchrieben wird = 1: T, 
d. k. die Zeit T ſey in Sekunden oder Minuten u. ſ. w. aus⸗ 
gedrückt, wenn die Geſchwindigkeit durch den in einer Se⸗ 
kunde oder Minute u. ſ. w. beſchriebenen Raum gemeſſen 


* 
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wird; ſo wird ſich verhalten vr - 20 1: T, und die 
Umlaufszeit T wird = 25 ſeyn. Mithin iſt die Zeit, in 
welcher der Punkt P den Weg BC beſchreibt⸗ 25 255 und 
die Zeit durch BE = . 

Die Zeiten durch BC und BE hängen alſo allein von a 
und F ab, und bleiben daher unveraͤndert, die anfängliche 
Entfernung ö des Körpers von dem Punkt C mag groß oder 
klein ſeyn, welches daher rührt, daß die Geſchwindigkeit 
von M ſowohl als der Raum welchen der Punkt M zu bes 
ſchreiben hat, d. i. der vierte Theil oder die Haͤlfte des Um⸗ 
fangs des Kreiſes BDEF dem Halbmeſſer CB oder ö pro⸗ 
portional ſind. 


F. 246. Zur ferneren Erlaͤuterung der bisherigen 
Saͤtze dienen folgende geometriſche Darſtellungen derſelben. 
Es ſey BACB (Fig. 83.) eine durch die krumme Linie AB 
und durch die geraden auf einander feukrechten Linien 40, 
CB begraͤnzte Flaͤche. Man theile AC in eine beliebige 
Anzahl gleicher Theile, ziehe durch die Theilungs punkte a, 
6, B u. ſ. w. die Parallelen ab, c, YM u. ſ. w. mit CD 
und vollende die Rechtecke Ab, o ad, Bi, M u. ſ. w.; fo 
iſt die Summe der in die Figur beſchriebenen Rechtecke eh, 
Hi C kleiner als der Flaͤcheninbalt der Figur, die 
Summe der um dieſelbige beſchriebenen Rechtecke Ab, ad, --- 
eB größer als ihr Flaͤcheninhalt. Verlaͤngert man die mit 
C parallelen Seiten der Rechtecke bis an die CB; fo find 
die Rechtecke n, h, AM --- mf den Rechtecken eb“, 545 
d n, gleich, und daher iſt der Ueberſchuß der Sum⸗ 
me der um die Figur beſchriebenen Rechtecke über die Sum⸗ 
me der in die Figur beſchriebenen Rechtecke der Summe der 
Rechtecke „ d /, d. i. (II, 1.) dem letzten um die 
Figur beſchriebenen Rechteck C; gleich. Dieſer Ueberſchuß 
kann durch die Vergrößerung der Anzahl der gleichen Theile 
der C kleiner als ſeder gegebene Raum gemacht werden. 
Man ſuche nemlich zu C und der Seite & des Quadrats, 
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deſſen Inhalt dem gegebenen Raum B gleich iſt, die dritte 
geometriſche Proportionallinie 3, theile die 40 durch fort⸗ 
geſetzte Halbirungen in ſo viele gleiche Theile, bis jeder der⸗ 
ſelben, wie CC’ kleiner als 9 ſey, und beſchreibe wie vor⸗ 
hin die Rechtecke in und um die Figur; ſo wird der Ueber⸗ 
ſchuß der letzteren über die erſteren dem Rechteck aus BC 
und CC glei, und, weil CC’ iſt, kleiner als das 
Rechteck aus BC und 3, d. i. kleiner als das Quadrat von 
Q, oder kleiner als der Raum B ſeyn. Folglich kann um 
ſo mehr der Ueberſchuß der um die Figur beſchriebenen Recht⸗ 
ecke über den vermiſchtlinigten Raum ZBCA, oder der Ue⸗ 
berſchuß des letztern uͤber die Summe der in die Figur be⸗ 
ſchriebenen Rechtecke kleiner gemacht werden, als jeder ge⸗ 
gebene Raum. 


$ 247. Es ſey die Linie AMB (Fig. 83.) fo be⸗ 
ſchrieben, daß die Abſciſſen 40, Ap. AC den vom Anfang 
einer Bewegung in 4 verfloßenen Zeiten, und die Ordina⸗ 
ten PM, pm, CB den am Ende der Zeiten AP, Ap, AC 
erlangten Geſchwindigkeiten proportional ſeyen. Man neh⸗ 
me die gerade Linie C der Geſchwindigkeit c einer gegebe⸗ 
nen gleichfoͤrmigen Bewegung proportional, vollende das 
Rechteck CG, theile die 40 in eine beliebige Anzahl glei⸗ 
cher Theile, und beſchreibe wie vorhin die Rechtecke ch, 
Pd, - C} in, und die Rechtecke Ab, ad, eB um die Figur. 
Die Bewegung ſey erſtlich eine ſtetig beſchleunigte; alſo 
ed ab, PII cd & cd u. ſ. w. Da die mit gleichförmigen 
Bewegungen beſchriebenen Raͤume im zuſammengeſetzten 
Verhaͤltniß aus den Zeiten und den Geſchwindigkeiten ſind 
(F. 231. n. 4.); fo wird ſich der waͤhrend der Zeit Ja mit 
der am Ende derſelben erlangten Geſchwindigkeit ab gleich⸗ 
foͤrmig beſchriebene Raum zu dem in derſelben Zeit mit der 
gegebenen Geſchwindigkeit Coder e beſchriebenen Raum 
verhalten, wie das erſte um die Figur beſchriebene Rechteck 
Ab zu dem Rechteck aus Aa und CV (VI, 23.), und eben 
fo der mit der Geſchwindigkeit ea in der Zeit ac Aa gleich⸗ 
foͤrmig beſchriebene Raum zu dem in derſelben Zeit mit der 
gegebenen Geſchwindigkeit (F beſchriebenen, wie das zweyte 
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um die Figur beſchriebene Rechteck ad zu dem Rechteck aus 
ac und C, u. ſ. w. Folglich wird ſich (V, 24. Coroll.) die 
Summe der erſteren Raͤume zu der Summe der letzteren, 
d. i. zu dem mit der Geſchwindigkeit C in der Zeit AC 
beſchriebenen Raum verhalten, wie die Summe der um die 
Figur beſchriebenen Rechtecke zu der Summe der Rechtecke 
aus Aa und CV, ac und CF---eC und C, d. i. (II, 1.) 
zu dem Rechteck C. Aber die mit der ſtetig beſchleunig⸗ 
ten Bewegung in den Zeittheilchen Aa, ac u. ſ. w. wirklich 
beſchriebenen Raͤume nd kleiner als die mit den am Ende 
eines jeden derſelben erlangten Geſchwindigkeiten ab, ed u. ſ. 
w. gleichfoͤrmig beſchriebenen Räume (2. Grundſ. H. 232.); 
folglich iſt, wenn der ganze in der Zeit 4 C mit der beſchleu⸗ 
nigten Bewegung wirklich beſchriebene Raum = $, der mit 
der Geſchwindigkeit C“ in derſelben Zeit gleichfoͤrmig bes 
ſchriebene Raum = ©, die Summe der in die Figur ber 
ſchriebenen Rechtecke = R, das letzte um die Figur beſchrie— 
bene Rechteck 3 r, mithin die Summe der um die Figur 
beſchriebenen = R+r gefeßt wird (F. 240.) 
1.) S: SS Kr: Cd. 

Ferner verhalten ſich die in den Zeittheilchen ac, eP---eC 
mit den am Anfang eines jeden derielben erhaltenen Geſchwin⸗ 
digkeiten ab, co, %, gleichfoͤrmig beſchriebenen Raͤume 
zu den in denſelben Zeittheilchen mit der Geſchwindigkeit CF 
beſchriebenen, wie die Rechtecke ch, Pd, PM--- Cf in der 
Figur zu den Rechtecken aus ar und CH, cP und CH, -- 
C und CV; alſo wiederum (V, 24. Coroll.) die Summe 
der erſteren, oder, weil unter dieſer Voraus ſetzung der waͤh⸗ 
rend des erſten Zeittheilchen a beſchriebene Raum o iſt, 
der in der Zeit 40 mit der ſtoßweiſe wachſenden Geſchwin⸗ 
digkeit beſchriebene Raum zu der Summe der letzteren, d. i. 
zu dem in der Zeit ac mit der Geſchwindigkeit CF beſchrie⸗ 
benen, wie R zu dem Rechteck aus Ca und CA. Und weil 
die mit einerley Geſchwindigkeit C“ in den Zeiten Ca und 
CA beſchriebenen Raͤume ſich verhalten wie Ca: CA = 
Rechteck aus Ca und C: Rechteck aus CA und CR oder 
zu CCI; fo verhält ſich die Summe der in den Zeiten Aa, 
ac, . C mit den Geſchwindigkeiten o, ab, ef gleiche 
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foͤrmig beſchriebenen Räume zu dem mit der Geſchwindigkeit 
CR in derſelben Zeit 40 beſchriebenen Raum S, wie Rt 
Car. Aber die mit der ſtetig beſchleunigten Bewegung in 
den Zeiten Nn, ac u. ſ. w. wirklich beſchriebenen Räume find 
größer als die Räume, welche wihrend derſelben Zeittheil⸗ 
chen mit den am Anfang derſelben erhaltenen Geſchwindig⸗ 
keiten gleichfoͤrmig würden beſchrieben worden ſeyn (1. Grundſ. 
F. 232.); folglich iſt g 
2.) S: SS R: CG. 

Das Verhaͤltniß von S: © fällt alſo, wie das Verhaͤlt⸗ 
niß der Flaͤche AC zu dem Rechteck CG (F. 246.), bes 
ſtaͤndig zwiſchen die zwey Verhaͤltniße R+r: C& und N: 
C, und, da durch die Vergrößerung der Anzahl der glei⸗ 
chen Theile von 40 das Rechteck r oder g kleiner gemacht 
werden kann, als jeder gegebene Raum; ſo wird ſich ver⸗ 
halten S: S =} 45%; CH. Dem wäre 1.) S: S 
A: Ci; ſo ſey S: S = AT: CG. Man theile AC in 
ſo viele gleiche Theile, daß das letzte um die Figur beſchrie⸗ 
bene Rechteck CB oder r Kleiner als J werde (F. 246.15 ſo 
wird K TAK, und um fo mehr A, mithin 
Ai: CG RAe: Cd ſeyn. Folglich müßte, weil §: 
&=4+9:CG (Vorausſ.), S: S R+r:CG ſeyn, ge⸗ 
gen die Proportion u. 1. Waͤre 2.) S: S < A: C; ſo 
ſey S: SSA-g: CG. Man mache wiederum r <g; fo 
wird A+r< R+g, und um fo mehr AK, A-9<R, 
mithin A=: CG : CG. Folglich müßte S: S = K: 
C ſeyn, welches der Proportion n. 2. widerſpricht. Da⸗ 
her it S: S Ane CG. Man feße den mit der ſte⸗ 
tig beſchleunigten Bewegung in der Zeit AP beſchriebenen 
Raum =, und den in derſelben Zeit mit der Geſchwindig⸗ 
keit OR beſchriebenen S'; fo verhält ſich ebenfalls 

8: S n AMP: PG 
aber S!: S EC 
folglich S7: S = AMP: C 

da nun S: S = C: AUBC 
fo verhalt ſich 9:5 = AMP : AMBC: 

Ebenſo wird zweytens für eine ſtetig verzögerte Bewer 
gung der Beweiß mittelſt des dritten und vierten Grund⸗ 
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ſaßes des 232ſten H. geführt, indem man die Bewegung in 
bem Punkt Canfangen laͤßt. 3 

Wenn z. B. die Geſchwindigkeiten den Zeiten propore 
tional wachſen; fo wird AMB eine gerade Linie (Fig. 84.) 
und es verhält ſich die Flaͤche AMP zu der Flaͤche ABC wie 
das Quadrat von ZP zu dem Quadrat von 40 (VI, 19.). 
Folglich ſind die beſchriebenen Raͤume den Quadraten der 
vom Anfang der Bewegung verfloßenen Zeiten proportio⸗ 
nal, wie man F. 234. gefunden hat. Ferner verhält ſich 
der mit der gleichförmig beſchleunigten Bewegung in der Zeit 
AP beſchriebene Raum zu dem in derſelben Zeit mit der 
Geſchwindigkeit PU gleichförmig beſchriebenen Raum, wie 
das Dreyeck APM zu dem Rechteck PY = ı 2; folglich 
iſt, wenn der in der erſten Sekunde mit der gleichfoͤrmig 
beſchleunigten Bewegung beſchriebene Raum = eiſt, die am 
Ende der erſten Sekunde erlangte Geſchwindigkeit = 2g. 
Und weil das Quadrat von PM zu dem Quadrat von BC 
ſich verhält wie das Dreyeck APM zu dem Dreyeck 23; 
ſo verhalten ſich die Quadrate der erlangten Geſchwindigkei⸗ 
ten wie die vom Anfang der Bewegung an beſchriebenen 
Raͤume. Alſo iſt, wenn die am Ende des beſchriebenen 
Raums erlangte Geſchwindigkeit v geſetzt wird, 24g 
1g = 49%: 492, mithin v = 497, übereinſtimmend 
mit F. 234. n. 3. 


F. 248. Wenn die Abſeiſſen A, A (Fig. 83.) 
den Zeiten, und die Ordinaten 40, PO, pq der Linie DNE 
den beſchleunigenden Kraͤften proportional ſind; ſo wird ſich 
unter der Vorausſetzung der im vorhergehenden F. gemach⸗ 
ten Conſtruktion, wenn die Kraft ſtetig waͤchst, die in der 
Zeit Aa durch die Kraft aß gleichfoͤrmig erzeugte Geſchwin⸗ 
digkeit zu der in derſelben Zeit durch eine gegebene Kraft 
C erzeugten fi) verhalten wie aß: CF= das erſte um die 
Figur ADEC beſchriebene Rechteck „A zu dem Rechteck aus 
n und C/, und eben fo wird es ſich verhalten, wenn man 
waͤhrend eines jeden der folgenden Zeittheilchen die Kraft 
beſtaͤndig mit derjenigen Stärke wirken läßt, welche fie am 
Ende derſelben hatte. Folglich wird ſich die Summe aller auf 
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diefe Art erzeugten Geſchwindigkeiten zu der Summe aller 
durch die Kraft C/ erzeugten, d. i. zu der durch die letztere 
in der Zeit 40 erzeugten Geſchwindigkeit verhalten, wie 
die Summe aller um die Figur beſchriebenen Rechtecke zu 
der Summe der Rechtecke aus An und CV, ac und CF--- 
eC und C, d. i. zu dem Rechteck CC (V, 24. Coroll.). 
Laͤßt man aber die Kraft während eines jeden der Zeittheils 
chen mit derjenigen Staͤrke wirken, welche ſie am Aufang 
derſelben hatte; ſo wird ſich die Summe aller ſo erzeugten 
Geſchwindigkeiten zu der durch die Kraft C Vin der Zeit 4 
erzeugten verhalten, wie die Summe der in die Figur be⸗ 
ſchriebenen Rechtecke zu dem Rechteck CG. Heißt nun die 
in der Zeit 40 durch die ſtetig wachſende Kraft wirklich er⸗ 
zeugte Geſchwindigkeit “, und die in derſelben Zeit durch 
die Kraft CH erzeugte VB; fo wird (1. u. 2. Grundſ. §. 245.) 
1.) V: VS R: C 
2.) V,: BSR+r:CG ſeyn, wenn man die Sum⸗ 
me der in die Figur beſchriebenen Rechtecke R+r, mithin 
r dem Ueberſchuß des letzten um die Figur beſchrieben Ze 
über das erſte in dieſelbe beſchriebene Da oder dem Rechteck 
aus C. und der gegebenen E/) gleich ſetzt. Da nun „durch 
die Vermehrung der Anzahl der gleichen Theile von CA 
kleiner als jeder gegebene Raum gemacht werden kann; ſo 
kann, wie in dem vorhergehenden F. gezeigt werden, daß 
25 V die Flaͤche ADFC: Rechteck CT, woraus ferner 
folgt, daß die Geſchw. !: Geſchw. 7 in B, 6 
5 En Aue [=ADEC:ADQP. 


Eben fo wird der Satz mittelſt des dritten und vierten 
Grundſatzes des 245ſten §. bewieſen, wenn die Kraft ſtetig 
abnimmt. - 


F. 249. Es feyen die Abſciſſen AP, Ap den befchrier 
benen Räumen, die Ordinaten PA, vm den in P, p erlang⸗ 
ten Geſchwindigkeiten, und die Ordinaten AD, M, pꝗ den 
Geſchwindigkeiten gleich, welche die Kraft in einer gegebe— 
nen Zeit erzeugen würde, wenn fie während derſelben beſtaͤn⸗ 
dig mit derjenigen Staͤrke wirkte, welche fie in 4, P, p hat, 
ſo daß alſo dieſe Ordinaten den beſchleunigenden Kraͤften in 
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4, P, p proportional ſeyen. Waͤre nun die Bewegung 
durch Ar eine gleichfoͤrmig beſchleunigte; fo würde (§. 247. 
Beyſp.) das Quadrat der Geſchwindigkeit, welche die Kraft 
AD in der zur Beſchreibung von Aa gebrauchten Zeit erzeugt 
haben würde, 24 N A = 2 Rechteck Da ſeyn. Eben 
fo würde, wenn die Bewegung von A bis e durch die Kraft 
ha gleichfoͤrmig beſchleunigt wuͤrde, das Quadrat der in a 
erlangten Geſchwindigkeit = aha >4 Aa, das Quadrat der in 
e erlangten = zha N Ac, und der Unterſchied dieſer Qua⸗ 
drate = zha ar 2 Rechteck he ſeyn, u. ſ. w. Wenn aber 
die Kraft ſtetig zunimmt; ſo werden vermoͤge des erſten und 
zweyten Grundſatzes F. 245. 

ab? S 2 Rk. Da 2 2 Rk. 54 
ei 45 R. ch < 2 Rl. ai 
fe -m 2 Rl. eg & 2 Nl. ph 
BO-7e” > 2 Rt. H & 2 R. Be ſeyn. 
folglich iſt BC” > 2(Dateh eg 

GA ei-, 

das iſt, Be R 5 Da nun das Quadrat der in C exe 


22 (K 
langten Geſchwindigkett, fo wie 24 DEC, beſtaͤndig zwi⸗ 
ſchen die zwey Flaͤchenraͤume 2 K und 2 (Kr) fällt, und 
r durch die Vergrößerung der Anzahl der gleichen Theile der 
4 kleiner als jeder gegebene Raum gemacht werden kann 
(F. 246.); fo iſt das Quadrat der in C erlangten Geſchwin⸗ 
digkeit⸗2 Flaͤche 40 KC. Eben fo iſt das Quadrat der in 
P erlangten Geſchwindigkeit = 2 Flaͤche ADQP; folglich 
verhält ſich 
PN,; C = 24DQP a ADEC.= Abo: ADEC. 

Wenn die Kraft ſtetig abnimmt; ſo wird der Beweiß 
eben fo mittelft des 3. und qten Grundſ. $. 245. geführt. 

Die Geſchwindigkeit ZU in P ift alſo der Seite eines 

uadrats proportional, deſſen Inhalt dem Flaͤchenraum 

400 Pgleich iſt (velocitas in Pest ut recta, quæ potest 
eam curvilineam ADE Nei. princ. L. I. prop. 
XXXIX.) i 
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Es ſey z. B. die Kraft ZQ dem Abſtand CP propor⸗ 
tional; fo wird die Linie DQ eine durch C gehende gerade 
Linie DSC (Fig. 45.), und es verhält ſich, wenn mau 
C = A nimmt, und über A einen Halbzirkel beſchreibt, 


die Flache 40: Fl. Tech = A H 
= A CP (I, 5) 


folglich ADQP : ACD— A N PE: AC” 


= PM 8 CB”, 7 
Mithin verhaͤlt ſich die Geſchwindigkeit in Pzu der Ge⸗ 
ſchwindigkeit in C wie ZU sc , uͤbereiuſtimmend mit 9. 245 · 


§. 250. Endlich ſeyen die Abſciſſen AP, Ap, AC 
(Fig. 86.) den beſchriebenen Räumen, die Ordinaten PM, 
im, CB den Geſchwindigkeiten, und die Ordinaten 0, 5, 
CE umgekehrt den Geſchwindigkeiten proportional. Es vers 
halte ſich die Geſchwindigkeit in C zu der Geſchwindigkeit 
einer gegebenen gleichfoͤrmigen Bewegung wie CB: CV, und 
es ſey die CH fo genommen, daß CF: Ch CH: CA; 
fo verhält ſich die Zeit, in welcher der Raum Zp mit der 
feinem Anfang entſprechenden Geſchwindigkeit ZU gleicher 
foͤrmig beſchrieben wird zu der Zeit, in welcher derſelbe 
Raum mit der gegebenen Geſchwindigkeit CF beſchrieben 
wird, wie y dg CF; H S HF. 231. n. 6.) n : 
Pp x CH, weil H: EH M: C (Conſtr ). Daher 
wird ſich die Summe jener erſteren dem beſchriebenen Weg 
al entſprechenden Zeittheilchen zur Summe der zweyten, di. 
zu der Zeit Z der gleichförmigen Bewegung von a bis C 
verhalten, wie die Summe der Rechtecke aus ab und ar de 
und ce. (i und hi, zu der Summe der Rechtecke aus ac 
und CA, ce und CH, / und CH, d. i. (wenn die Ges 
ſchwindigkeit waͤchst, mithin die Ordinaten PQ, pg u. ſ. w. 
abnehmen, indem AP zunimmt) wie die Summe r der 
um die Figur ab EC beſchriebenen Rechtecke zu dem Rechteck 
Cg. Aber jedes der erſteren Zeittheilchen iſt wegen der fie 
tig beſchleunigten Bewegung großer, als die wirklich zur 
Beſchreib ung der Raͤume ac, ce u. ſ. w. gebrauchten Zeiten; 
folglich iſt, wenn die zur Beſchreibung von 40 gebrauchte 
Zeit E geſetzt wird, 
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1.) Z33-R+r:Cg, 
und ebenfo findet ſich, wenn man jeden der Raͤume ar, ce 
u. ſ. w. mit den ihren Endpunkten entſprechenden Geſchwin⸗ 
digkeiten gleichfoͤrmig beſchrieben vorausſetzt, und die Sum⸗ 
me der in die Figur ab K befigriebenen Rechtecke R nennt, 
2.) Z : 3 R: Cg. 
Mithin iſt : 3 a: Cg, und, wenn die zur 
Beſchreibung von a gebrauchte Zeit 2 heißt 
Z: Z=abQP: 0b EC. 
Ebenſo wird der Beweiß geführt, wenn die 0 
ſtetig verzögert iſt. 


F. 281. Wenn auf einen Körper zwey ben: Kraͤf⸗ 
te zugleich nach einerley Richtung wirken, und die erſte 
in einer gegebenen Zeit die Geſchwindigkeit HA, die zweyte 
in derſelben Zeit die Geſchwindigkeit K 7 genom⸗ 
men erzeugt haben würde; ſo wird die Geſch windigkeit, 

welche beyde zugleich erzeugen der Summe KA jener Ge⸗ 
ſchwindigkeiten gleich ſeyn. Da nemlich vermöge der Vor⸗ 
aus ſetzung die Kräfte conſtant find, und daher in gleichen 
Zeiten gleiche Geſchwindigkeiten erzeugen, der Koͤrper inag 
in Ruhe oder in Bewegung ſeyn; ſo wird, wenn die erſte 
Kraft die Geſchwindigkeit K erzeugt hat, die Bewegung 
durch die Wirkung der zweyten Kraft einen ferneren Zuwachs 
an Geſchwindigkeit erhalten, welcher eben ſo groß ſeyn wird, 
als wenn dieſe Kraft auf den anfangs in Ruhe befindlichen 
Koͤrper gewirkt haͤtte. Nun werden aber conſtante Kraͤfte 
durch die Geſchwindigkeiten gemeßen, welche ſie in einer ge⸗ 
gebenen Zeit erzeugen; folglich iſt die ganze erzeugte Ge⸗ 
ſchwindigkeit K X eben fo, groß, als wenn eine Kraft, 
welche der Summe der zwey Kräfte gleich iſt, auf den Koͤr⸗ 
per gewirkt haͤtte. Wirken die zwey Kraͤfte nach entgegen⸗ 
geſetzten Richtungen; ſo wird durch ihre gleichzeitige Wir⸗ 
kung nach der Richtung der größeren Kraft während einer 
gegebenen Zeit eine Geſchwindigkeit erzeugt, welche eben fo 
groß iſt, als wenn eine der Differenz der zwey Kraͤfte gleiche 
Kraft während derſelben Zeit auf den Körper gewirkt hatte. 
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Weil ferner veränderlihe Kräfte durch die Geſchwin⸗ 
digkeiten gemeßen werden, welche ſie in einer gegebenen Zeit 
erzeugt haben wuͤrden, wenn ſie beſtaͤndig mit derjenigen 
Stärke gewirkt hätten, welche fie im Anfang dieſer Zeit hat⸗ 
ten (F. 243.); fo wird die Summe oder die Differenz der 
Geſchwindigkeiten welche zwey nach einerley oder nach entge⸗ 
gengeſetzten Richtungen wirkende Kraͤfte in einer gegebenen 
Zeit erzeugt haben wuͤrden, eben ſo groß ſeyn, als wenn 
eine der Summe oder Differenz der zwey Kräfte im Anfang 
jener Zeit gleiche Kraft während derſelben Zeit die Bewer 
gung des Koͤrpers gleichfoͤrmig beſchleunigt haͤtte. 

Hieraus folgt, daß, wenn mehrere Kräfte nach einer⸗ 
ley oder zum Theil nach entgegengeſetzten Richtungen auf 
einen Körper wirken, alle dieſe Kräfte zufammengenommen 
einer Kraft aͤquipollent ſind, welche dem Ueberſchuß der 
Summe der nach der einen Richtung wirkenden Kräfte über 
die Summe der nach der andern Richtung wirkenden gleich 
iſt, und deren Richtung mit der Richtung derjenigen Kraͤfte 
zuſammenfaͤllt, welche die groͤßere Summe ausmachen. 


§. 252. Wenn auf einen anfaͤnglich in C (Fig. 78.) 
ruhenden Körper zwey conſtante Kräfte Z und B beſtaͤndig 
mit den der Lage nach gegebenen geraden Linien CA und CB 
parallel wirken; fo wird ſich der Körper weder nach der Rich? 
tung CA, noch nach der Richtung CB bewegen koͤnnen, ſon⸗ 
dern eine gewiße mittlere Richtung C annehmen. Es 
ſeyen (P, C die Geſchwindigkeiten, welche jede der zwey 
Kräfte A und B einzeln genommen in einer gegebenen Zeit 
2 erzeugen wuͤrden. Man halbire CP und C' in P und 
Q; fo werden (F. 247. Veyſp.) CP und CQ die Räume 
ſeyn, welche der Körper in der Zeit z zurückgelegt haben 
würde, wenn entweder die Kraft A oder die Kraft B allein 
auf ihn gewirkt hätte, Da nun die Kraft 4 beftändig mit 
der CA parallel wirkt (Vorausſ.); ſo kann dieſe Kraft die 
Bewegung in der mit CB parallelen Richtung nicht verän 
dern, welche die Kraft B hervorzubringen ſtrebt, und der 
Körper muß ſich am Ende der Zeit k auf einer durch Q mit 
CA parallel gezogenen QM befinden. Eben fo muß ſich der 
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Körper, weil feine Bewegung nach der Richtung CA durch 
die Kraft Q nicht verändert wird, am Ende der Zeit ’ auf 
der geraden PM befinden, welche durch P mit CB parallel 
gezogen wird, und daher wird er am Ende der Zeit 2 in die 
Ecke N des Parallelogramms CPMQ gekommen ſeyn. Man 
vollende das Parallelogramm CPMQ', und ziehe feine Dia⸗ 
gonale CM’; fo wird dieſe, weil CP und ( in P und G 
halbirt find, durch N gehen (VI, 26.), und, weil C: 
3 = A: B, die Bewegung des Körpers geradlinigt und 
gleichförmig beſchleunigt ſeyn. Endlich it CN = 20H, 
weil CI 20; mithin CM die in der Zeit t nach der 
Richtung CHN erzeugte Geſchwindigkeit. Folglich bewegt 
ſich der Körper nach der Richtung CN ebenſo, als wenn 
er durch eine conſtante Kraft beſchleunigt würde, welche ſich 
zu den Kräften A und B verhält wie CU zu CP und CG. 
Man nehme auf den geraden Linien CA und CB die Ca zu 
der Ch wie A: B, vollende das Parallelogramm Cafb, und 
ziehe ſeine Diagonale C/; ſo wird dieſe die Richtung der 
Bewegung beſtimmen, und eine Kraft C, welche nach dies 
fer Richtung wirkt, und ſich zu A oder B wie Cf zu Ca 
oder Co verhaͤlt wird dieſelbe Wirkung hervorbringen, wel⸗ 
che durch die gleichzeitige Wirkung der Kräfte 4 und B 
hervorgebracht wird. 145 Kraft heißt die mittlere aus 
den Kräften A und B zuſammengeſetzte Kraft. Umgekehrt 
kann eine nach der gegebenen Richtung CN wirkende Kraft 
C als aus zwey anderen Kräften A und , welche nach den 
gegebenen Richtungen CA und Ch wirken, zuſammengeſetzt 
betrachtet, und in dieſe zerfaͤllt werden, wenn mau auf der 
CN die CF nach Belieben nimmt, und durch 7 die Paralle⸗ 
len fb und /a mit CA und CB zieht. Alsdenn verhalten 
ſich nemlich die Kräfte A, B und C wie Ca, Cb und C.. 
Wenn die zwey Kräfte veränderlich find, aber beſtaͤn⸗ 
dig nach Richtungen wirken, welche mit zweyen der Lage ges 
gebenen geraden Linien parallel laufen; ſo wird, weil veraͤn⸗ 
derliche Kraͤfte nicht durch die wirklich erzeugte Geſchwindig⸗ 
keiten, ſondern durch diejenige Geſchwindigkeiten gemeßen 
werden, welche dieſe Kraͤfte von einem gegebenen Zeitpunkt 
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an in einer gegebenen Zeit erzeugt haben würden, wenn fie 
waͤhrend dieſer Zeit gleichfoͤrmig fortgewirkt haͤtten, dieſer 
Fall auf den vorhergehenden zurückgeführt. In dem beſon⸗ 
deren Fall, wo die Kräfte ein gegebenes Verhaͤltniß zu ein: 
ander haben, wird das Verhaͤltniß von Ca: af dieſem gege⸗ 
benen Verhaͤltuiß gleich, und daher die Bewegung von G 
geradlinigt ſeyn. 

Endlich weil conſtante Kräfte auf einen ruhenden Koͤr⸗ 
per eben ſo wirken wie auf einen ſchon in Bewegung befind⸗ 
lichen; fo wird die Kraft C/ ſich beſtreben, dem in Bewe⸗ 
gung geſetzten Koͤrper dieſelbe Geſchwindigkeit nach der Rich⸗ 
tung CN mitzutheilen, welche fie dem in C ruhenden Koͤr⸗ 
per mitgetheilt haben wurde. Aber die Bewegung des Koͤr⸗ 
pers ſelbſt wird nur in dem Fall geradlinigt bleiben, wenn 
die Richtung CN der mittleren Kraft mit der Richtung ſei⸗ 
ner anfaͤnglichen Bewegung zuſammenfaͤllt, in den übrigen 
Fällen aber krummlinigt, und z. B. aus einer geradlinigten 
gleichfoͤrmigen und aus einer gleichförmig beſchleunigten nach 
einer mit, CN parallelen Richtung zuſammengeſetzt ſeyn, wenn 
die Kraft C/ conſtant iſt, welche Bewegungen in der Folge 
werden betrachtet werden. 

Es ſeyen drey Kräfte 4, B, D gegeben, welche nach 
den gegebenen Richtungen C, CB, CD (Fig. 87.) wirken. 
Man nehme nach den Richtungen der Kräfte die Ca, Co, Cd 
fo, daß Ca: C = A: B, Ca: C4 A: D, und vollende 
das Parallelogramm Chfa; fo tft die Kraft CY, den Kraͤf⸗ 
ten Ca und Ch aͤquipollent, und es find noch die zwey Kraͤſ⸗ 
te C/ und Cu uͤbrig. Man vollende das Parallelogramm 
de; fo kann man ſtatt der Kräfte Ca und Cy die Kraft 
Ce ſetzen, welche nun dieſelbe Wirkung hervorbringen wird, 
als die drey Kräfte Ca, Ch und Ca. So kann man fort‘ 
fahren, und eine beliebige Anzahl von Kraͤften, welche nach 
gegebenen Richtungen auf einen gegebenen Punkt wirken, die 
Richtungen moͤgen in einer, oder in verſchiedenen Ebenen 
liegen, auf eine Kraft reduciren. Denn es liegen die Rich⸗ 
tungen von je zwey Kraͤften in einer durch den gegebenen 
Punkt gehenden Ebene, und man findet nach dem vorherge⸗ 
henden F. die mittlere Kraft, welche ſtatt der zwey 8 
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ſubſtituirt werden kann. Dadurch redueirt man z. B. vier 
Kraͤfte auf drey, und dieſe drey, wie ſo eben gezeigt wor⸗ 
den iſt, auf eine, und ebenſo verführt man, wenn fünf, 
ſechs Kraͤfte u. ſ. w. auf einen Körper wirken. 


— 


3Zweytes Capitel. 
Von den Wirkungen der Schwere. 


§. 253. Nach den Beobachtungen verhalten fi die 
Hoͤhen, von welchen die Koͤrper frey und von der Ruhe au 
fallen, wie die Quadrate der vom Anfang des Falls verfloſ⸗ 
ſenen Zeiten, wenn man den Widerſtand der Luft, und alle 
fremde Urſachen der Veraͤnderung der Bewegung zu beſeiti⸗ 
gen ſucht. Folglich iſt die Bewegung der frey fallenden 
Koͤrper, ſo weit die Genauigkeit der Beobachtungen reicht, 
eine gleichfoͤrmig beſchleunigte F. 233.), oder die Schwere 
theilt den Koͤrpern Geſchwindigkeiten mit, welche der Zeit 
proportional wachſen. Man beobachtet ferner, daß große 
oder kleine Koͤrper in gleichen Zeilen von gleichen Hoͤhen mit 
einer gleichfoͤrmig beſchleunigten Bewegung fallen; folglich 
wirkt die Schwere auf alle Theilchen der Materie mit glei⸗ 
cher Staͤrke, die Koͤrper moͤgen in Ruhe oder in Bewegung 
ſeyn. Mithin finden hier die F. 233. bis 235. von der 
gleichfoͤrmig beſchleunigten Bewegung bewieſenen Saͤtze in 
ſo fern ihre Anwendung, als man den Widerſtand der Luft 
und andere Stoͤrungen dieſer Bewegungen bey Seite ſetzt. 
Sey die Fallhoͤhe in der erſten Sekunde = , die nach Vers 
fluß von : Sekunden erlangte Geſchwindigkeit = v, die der 
Zeit ? zugehörige Fallhöhe = 1; fo hat man nach F. 234. 
N. 1. 2» 3. . 

1.) h = gt? 

2.) =2gt 

3.) 5 49, i 

Aus n. 3. erhält man 4.) . 2 oder die Höhe, von 
welcher ein Körper fallen muß, um eine gegebene Geſchwin⸗ 
digkeit v zu erlangen. Dieſe Höhe heißt die der Geſchwin⸗ 

D d 


Vohnenbergers Aſtronomie, 


418 


digkeit v zugehörige, Fallhoͤhe (altitudo celeritati v de- 
bita). 8 

Wenn einem Koͤrper nach der Richtung der Schwere 
eine Geſchwindigkeit e mitgetheilt wird; fo würde er mit die⸗ 
fer Geſchwindigkeit in der Zeit ? den Weg ct zurücklegen. 
Wegen der durch die Schwere hervorgebrachten Beſchleuni⸗ 
gung legt aber der Körper noch uͤberdiß in der Zeit t den 
Raum gt? nach derſelben Richtung zuruck; folglich iſt der 
ganze in der Zeit? beſchriebene Raum ct gts (. 235.) 
Wird aber ein Koͤrper mit der Geſchwindigkeit e ſenkrecht 
in die Höhe geworfen; fo wirkt die Schwere der dem Koͤr⸗ 
per mitgetheilten Bewegung entgegen, und der Koͤrper ſteigt 
mit einer gleichfoͤrmig verzoͤgerten Bewegung, fo daß am 
Ende der Zeit z feine Geſchwindigkeit = 6-2 t iſt. Dieſe 
verſchwindet, wenn 1 — 45 wird. Alsdenn iſt aber 6 4g 2⁰² 
= 42% (u. I.); folglich iſt die Höhe z, auf welche der Koͤr⸗ 
per ſteigt, = - = der Höhe, von welcher der Körper hätte 
fallen muͤſſen, um die ihm anfaͤnglich mitgetheilte Geſchwin⸗ 
digkeit © zu erlangen (u. 4.). Und da 481 = 430; fo iſt 
gt h, uud daher die Zeit, welche der Körper gebraucht, 
um auf feine groͤſte Höhe zu ſteigen, ebenſo groß als die 
Zeit, welche er gebraucht haben würde, um von eben dieſer 
Hoͤhe zu fallen. 


§. 284. Ein Körper K (Fig. 88.) falle jetzt auf einer 
gegen die Horizontalebene 80 um den Winkel 350 geneig⸗ 
ten Ebene 40. Es ſey KG die Geſchwindigkeit, welche 
die Schwere in einer gegebenen Zeit nach einer vertikalen 
oder auf BC ſenkrechten Richtung erzeugen würde, wenn die 
geneigte Ebene 40 nicht da wäre. Man ziehe durch K 
die gerade Linie NL mit 40 parallel, und auf dieſe durch 
G die GL ſenkrecht. Wird das Parallelogramm GLKR 
vollendet; fo find die Kraͤfte KL. und KR der Kraft KG 
aͤquipollent (§. 282.). Die letztere, welche vermoͤge der 
Souftruftion auf VL oder 4. eſeukrecht iſt, wird durch den 
Widerſtand der geneigten Ebene aufgehoben, und es bleibt 
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nur die Kraft KL übrig, welche den Körper laͤngſt der Ebe⸗ 
ne 40 herunterbewegt, und in derſelben Zeit die Geſchwin⸗ 
digkeit KL erzeugt, in welcher die Schwere nach der verti⸗ 
kalen Richtung KG die Geſchwindigkeit KG erzeugt haben 
würde, Man ziehe AB auf C ſenkrecht; fo verhält ſich, 
weil GK auf BC, und GL auf 4 ſenkrecht, mithin die 
Dreyecke ABC und GKL aͤhnlich find, EK KI. C: AB. 
Folglich verhält ſich die conftante Kraft der Schwere zu der 
mit der geneigten Ebene 40 parallel wirkenden Kraft wie 
die Laͤnge 40 der geneigten Ebene zu ihrer Höhe AB, und 
der Körper fällt auf derſelben mit einer gleichfoͤrmig beſchleu— 
nigten Bewegung. Nun iſt das Quadrat der durch den 
freyen Fall von der Höhe ZB erlangten Geſchwindigkeit 
= 2 „AB, und das Quadrat der durch dev Fall von 4 
bis C auf der geneigten Ebene erlangten Geſchwindigkeit 
2 HL AAC (F. 234. n. 3.), d. i. weil GA: KL=2C: 
AB ſich verhält, ebenfalls dem Rechteck aus 28K und AB 
gleich; folglich erlangt 

1.) ein Koͤrper durch den Fall auf der geneigten Ebene 
AC diefelbe Geſchwindigkeit, welche er durch den ſenkrech⸗ 
ten freyen Fall von der Höhe AB der geneigten Ebene er⸗ 
halten haben wuͤrde. 

Ferner, weil der Körper mit der in C erlangten Ge⸗ 
ſchwindigkeit den Weg 2 in derſelben Zeit gleichfoͤrmig 
zurückgelegt haben würde, in welcher er mit ſeiner gleichfoͤr— 
mig beſchleunigten Bewegung durch 4 gefallen iſt (§. 247. 
Beyſp.); fo iſt die Zeit des Falls durch 40 der Zeit gleich, 
in welcher der Körper den Raum 241 mit der in Cerlang⸗ 
ten Geſchwindigkeit gleichfoͤrmig beſchrieben haben würde, 
und ebenfo iſt die Zeit des Falls durch 7 der Zeit gleich, 
in welcher der freyfallende Korper den Weg 248 mit der in 
B erlangten Geſchwindigkeit gleichfoͤrmig würde beſchrieben 
haben. Da nun die Geſchwindigkeiten in C und in B eins 
ander gleich find (n. 1.); fo verhalten ſich die Zeiten der 
gleichfoͤrmigen Bewegungen mit den in C und h erlangten 
Geſchwindigkeiten durch die Raͤume 240 und A, d. i. 
die Fallzeiten durch 40 und AB wie die Räume 240 und 
2AB oder wie AC: AB, Mithin nn ſich 
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2.) Die Fallzeit auf der geneigten Ebene AC zur Falls 
zeit durch ihre Höhe AB wie die Laͤnge 40 der geneigten 
Ebene zu ihrer Höhe 45. Hieraus folgt 

3.) Daß die Fallzeiten von gleich hohen geneigten Ebe⸗ 
nen ihren Laͤngen proportional ſind. 

Von den Endpunkten A. 5 (Fig. 89.) des vertikalen 
Durchmeſſers AB: eines Kreiſes ſeyen die Chorden AC, BC 
gezogen. Man ziehe CD auf AB ſenkrecht; fo verhält ſich 
AB:BC=BC:BD, mithin 

AB” : BG = AB: BD E 
e 
AB 50 = Falz. d. 45 Fallz. d. 80 
Aber 4 % . Falz. d. BC : Falz. d. 3D (a. 2.) 


Folglich iſt die Fallzeit durch 50. der Fallzeit durch 
AB. Ebenſo kann gezeigt werden, daß die Fallzeit durch 
die Chorde 40 der Fallzeit durch den Durchmeſſer AB gleich 
iſt. Alſo ſind 

4.) Die Zeiten einander gleich, welche ein Koͤrper ge⸗ 
braucht, um durch die von dem unteren oder oberen Ends 
punkt des vertikalen Durchmeſſers eines Kreiſes ausgehende 
Chorden zu fallen. Dieſe Zeiten ſind nemlich der Fallzeit 
durch den vertikalen Durchmeſſer des Kreiſes gleich. 


ö 


G 255. Es ſeyen 4D, DC (Fig. 90.) zwey Ebe⸗ 
nen, welche in D einen ſtumpfen Winkel 40 C mit einans 
der machen, und ein von 4 nach „ ſich bewegender Körper 
komme in D mit der Geſchwindigkeit Dy an, mit welcher 
er ſich, wenn keine Kraft auf ihn wirkte, und die Ebene DC 
nicht da wäre, nach der Verlaͤngerung von AD gleichfoͤrmig 
fortbewegen wuͤrde. Man ziehe y auf DC ſenkrecht, und 
vollende das Parallelogramm Hpqr; fo zerfällt die Geſchwin⸗ 
digkeit Dg in die Geſchwindigkeiten Dp und Dr, Die letz⸗ 
tere wird durch den Widerſtand der Ebene DC aufgehoben, 
und es bleibt nur die Geſchwindigkeit Oy übrig, mit wel⸗ 
cher der Körper auf der Ebene DE gleichfoͤrmig fortgehen 
würde. Folglich leidet der Körper an der Ecke D einen Ber 
luſt an feiner Geſchwindigkeit, welcher ſich zu der Geſchwin⸗ 
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digkeit, mit welcher er in D ankommt, wie der Ueberſchuß 
von Dg über Oy zu Da verhält. 

Es ſey z. B. BDC eine horizontale Ebene, AB die 
Höhe der geneigten Ebene AD, und Dg die durch den Fall 
auf der geneigten Ebene 49 erlangte Geſchwindigkeit; fo 
wird, weil die Wirkung der Schwere durch die horizontale 
Ebene DC aufgehoben wird die Bewegung auf DT gleich: 
foͤrmig, und ihre Geſchwindigkeit Ip ſeyn. 

Die Zeit, welche ein von & aus fallender Koͤrper ge⸗ 
braucht, um auf dem gebrochenen Weg ADC an einen geger 
benen Punkt Oder uber D hinaus verlängerten Horizontal⸗ 
linie 50 zu kommen, wird alſo aus einem doppelten Grund 
großer ſeyn als die Zeit, welche er gebraucht haben würde, 
um auf der über D hinaus nach A verlängerten geneigten 
Ebene A zu fallen, deren Länge ZH= AD+ DE iſt, ein- 
mal, weil die Bewegung auf DC durch die Schwere nicht 
weiter beſchleunigt wird, ſodenn, weil die Geſchwindigkeit 
Dp dieſer Bewegung kleiner als die in D erlangte Geſchwin⸗ 
digkeit Da iſt. Nichts deſto weniger kann die Zeit der Ber 
wegung auf dem gebrochenen Weg ADE kleiner ſeyn, als die 
Zeit des Falls auf der geneigten Ebene A0, deren Länge 
kleiner iſt als Y DC (I, 20.) Da nemlich die Zeit des 
Falls auf AD der Zeit einer gleichfoͤrmigen Bewegung mit 
der in D erlangten Geſchwindigkeit 0% durch den Raum 2419 
gleich, und Dg: Dp= AD: DB iſt; fo verhält ($. 23 T. n. 6.) 
die Zeit durch (D : allet b. % f CH D DD 

erg e ee eee, 
und die Zeit durch ADC: Fallzeit d. T0 = D252 
ER : DE (wenn BF= BD), 
„G. Alwenn man FAQ, 
und durch C die Parallele CG mit AD zieht) 
Aber Fallzeit d. AD: Fallzeit d. 40A: 0. 254 n. 3.) 
folglich Zeit d. ADC: Fallzeit d. 4 C= ( G:AC. 
Demnach ift die Zeit durch DC: S Ealheit durch c, 
; <. 400 < ACC 8 
je nachdem C 40, 25 0 BR 
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re £ 
e * 8 s 935 sen iſt. 
Wenn der Winkel BADSER aber 2 iſt; fo 
kann man immer eine geneigte Ebene 40 finden, ſo daß die 
Zeit durch 400 der Fallzeit durch 40 gleich wird, wenn 
man den Winkel BAE = 3 BA macht, und die gerade Li⸗ 
nie 24 zieht, welche in dieſem Fall der uͤber D hinaus 
verlängerten BD begegnen wird. na 


F. 256. Der feiner mancherley Anwendungen wegen 
wichtigſte Fall der Bewegung auf vorgeſchriebenen Wegen 
iſt derjenige, wenn ein Koͤrper durch aͤuſſere Hinderniße ge⸗ 
nöthigt wird, ſich in einer krummen Linie, z. B. in einem 
gekrümmten Canal, zu bewegen. Es ſey 44G (Fig. 91.) 
eine in einer Ebene liegende krumme Linje, deren Bogen 
nach einerley Seite hol, und ſo beſchaffen ſey, daß die an 
feine Endpunkte As H gezogene Tangenten AN, FO ſich auf 
der erhabenen Seite dieſes Bogens in O ſchneiden. Ein 
Körper komme in 4 mit einer gegebenen Geſchwindigkeit v 
nach der Richtung Mean, und treffe daſelbſt auf die krum⸗ 
me Linie A4, ſo daß er ſeinen Weg nicht anders, als in 
dieſer krummen Linie ſortſetzen koͤnne. Waͤhrend feiner, Bes 
wegung durch All wirke weiter keine Kraft auf ihn. Man 
ſucht die Geſchwindigkeit, mit welcher er in dem gegebenen 
Punkt “der krummen Linie ankommt. n far 

Man theile den Winkel FON durch fortgeſetzte Halbie⸗ 
rungen in eine beliebige Anzahl u gleicher Theile durch die 
geraden Linien 05. OC, OD", und ziehe mit dieſen pargl⸗ 
let die Tangenten PC., at an die krumme Linie (N= 24.03 
fo werden dieſe ein um den Bogen A beſchriebenes gleich? 
winklichtes Vieleck An CD bilden, welches ebenſo viele 
Ecken haben wird, als die Anzahl m der gleichen Theile des 
Winkel FON ausmacht. Man bezeichne zur Abkürzung die 
aͤuſſeren Winkel 480. BCr u. ſ. w. des Vielecks mit B, C= 
D, /; ſo iſt (Je 320 FON = Ou . E= de ＋ D 
B+C+D+E; mithin der Winkel FON immer gleich 
der Summe der aͤuſſeren Winkel des Vielecks, und jeder der 


1 FON 
letzteren Winkel = —. 
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Ueber einer nach Belieben angenommenen geraden Kir 
nie ab (Fig. 92) als Durchmeſſer ſey ein Halbzirkel /h ber 
ſchrieben, und der Winkel ac / ſey dem gegebenen Winkel 
FON (Fig. 91.) gleich gemacht. Man theile den Bogen 
a/ in ebenſo viele gleiche Theile, als den Winkel FON, ziehe 
an den erſten Theilungspunkt e von a an gerechnet den Halb: 
meſſer ce, und en auf ab ſenkrecht. Da vermöge dieſer Con⸗ 
ſtruktion der Winkel ace⸗ NOH BC; ſo wuͤrde der Koͤr⸗ 
per, wenn er ſich in dem Vieleck bewegte, an der Ecke 5 
einen Verluſt an feiner aufaͤnglichen Geſchwindigkeit erlei⸗ 
den, welcher ſich zu dieſer wie ce: cr ge oder zu ad verhält 


* 


hält. ſich aber, wenn man die Chorden ge und eh zieht, da; 

FF eee n 
F 

elalcg . gr 
425 12215 da: ae = ag : zd; . 

mithin iſt der geſammte Verluſt an Geſchwindigkeit, welche 

der Körper bey ſeiner Bewegung durch das Vieleck leidet 
f 2 nu Posen ae\? 

> &) „ und um fo mehr S = a) 

2 Km < 25 (, weil amal ber Bogen ae = 

Bogen afift, Da nun der Winkel ae = FON gegeben ift; 

fo wird der ganze Verluſt an Geſchwindigkeit deſto kleiner, je 
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großer n wird, je mehr ſich folglich das Vieleck einer ſtetig 
krummen Linie naͤhert, und dieſer Verluſt kann durch die 
Vergrößerung von u kleiner gemacht werden, als jede gege⸗ 
bene Größe, - 
Unter der Vorausſetzung des Grundfaßes, daß der 
Verluſt an Geſchwindigkeit, welchen ein Koͤrper bey ſeiner 
Bewegung auf einer ſtetig krummen Linie leidet, kleiner ſey 
als derjenige, welchen er bey ſeiner Bewegung auf einem 
um die krumme Linie beſchriebenen gleichwinklichten Vieleck 
leiden würde, wird nun gezeigt werden konnen, daß der auf 
der krummen Linie ſich bewegende Koͤrper mit derſelben Ge⸗ 
ſchwindigkeit v in ankomme, welche er in A nach der Rich⸗ 
tung AN der Tangente der krummen Linie hatte. Hätte 
nemlich der Korper den Verluſt © an ſeiner Geſchwindigkeit 
erlitten; fo theile man den Winkel FON durch fortgeſetzte 
Halbierungen in fo viele gleiche Theile, daß ihre Anzahl m 
größer als Z 7 5 werde, und beſchreibe wie vorhin ein 
Vieleck von m Ecken um den Bogen A der krummen Li⸗ 
nie. Alsdenn wird vermoͤge des oben bewieſenen der Ver⸗ 
luft an Geſchwindigkeit, welchen der Körper bey feiner Be⸗ 
wegung auf dem Vieleck leiden wuͤrde, kleiner als Ch: 
ſeyn. Man hat aber m größer als lH! gemacht, und 
daher müßte u > „(Y, d. i. der Verluſt an Geſchwin⸗ 
digkeit, welchen der Koͤrper bey ſeiner Bewegung auf der 
ſtetig krummen Linie leidet, groͤßer als der Verluſt ſeyn, 
welchen er bey ſeiner Bewegung auf dem Vieleck gelitten 
haben würde, gegen den aufgeſtellten Grundſatz. Der Koͤr⸗ 
per durchlauft alſo den Bogen mit einer gleichfoͤrmigen 
Bewegung. Und wenn der vorzeſchriebene Weg eine in ſich 
ſelbſt zuruckkehrende krumme Linie iſt; fo durchlauft er jez 
den gegebenen Bogen derſelben gleichfoͤrmig mit derjenigen 
Geſchwindigkeit, welche er im Anfang dieſes Bogens hatte. 
Fol lich durchlauft er den Umfang der krummen Linie gleich- 
förmig, und kommt, wenn er einen Umlauf gemacht har, 
wieder mit derſelben Geſchwindigkeit an, welche er im Ar 
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fang feiner Bewegung hatte. Dieſe Umlaufsbewegung wür: 
de alſo beſtaͤndig fortdauern, wenn nicht die Friction und 
der Widerſtand der Luft nach und nach ſeine Geſchwindigkeit 
verminderten. * 

Ebenſo kann gezeigt werden, daß, wenn ein Koͤrper bey 
ſeiner Bewegung auf der krummen Linie und auf dem um 
die krumme Linie beſchriebenen Vieleck durch die Wirkung 
einer Kraft beſchleunigt oder verzögert wird, und feine gröfte 
Geſchwindigkeit auf dem Vieleck, welche er ohne an den 
Ecken deſſelben einen Verluſt zu erleiden erlangt haben wuͤr⸗ 
de, gleich ev geſetzt wird, der geſammte von den Brechun⸗ 
gen dieſes Wegs herrührende Verluſt an Geſchwindigkeit 
kleiner ſey als 1 und, daher die Bewegung des Koͤr⸗ 
pers auf der krummen Linie nur in fo fern eine Veränderung 
leide, als ſie durch den mit der Tangente an jedem Punkt 
des krummlinigten Wegs parallel wirkenden Theil der Kraft 
beſchleunigt oder verzoͤgert wird. 


F. 257. Ein Koͤrper falle aus der Ruhe in 4 (Fig. 
93.) auf der in einer Vertikalebeue liegenden krummen Linie 
AKD, und es werde feine Geſchwindigkeit geſucht, wenn 
er durch den Bogen 4 gefallen iſt. Man beſchreibe um 
die krumme Linie ein gleichwinklichtes Vieleck 4600, ziehe 
durch die Beruͤhrungspunkte 4, D, und die Ecken B, C die 
Horizontallinien Ar, Du, Bh, Cc, welche der Vertikallinie 
ad in a, 4, , c begegnen, und verlaͤngere CB, DC, bis 
fie der erſten Horizontallinie 4a in E und F begegnen. Fiele 
nun der Koͤrper auf dem Vieleck; fo würde er in B mit der 
Geſchwindigkeit ankommen, welche er durch den freyen Fall 
von der Hoͤhe ab erlangt haben würde (F. 254. m. 1.), und, 
wenn er an der Ecke B kein Verluſt an feiner Geſchwindig⸗ 
keit ſtatt fände, mit dieſer Geſchwindigkeit auf 50 fortge⸗ 
hen, mithin in C mit der Geſchwindigkeit ankommen, wel⸗ 
che er durch den Fall auf KC oder durch den freyen Fall von 
der Hoͤhe ac erlangt haben würde. Demnach wuͤrde er, 
wenn an den Ecken nichts von ſeinen Geſchwindigkeiten ver⸗ 
lohren gieuge, in D mit der durch den Fall von FD, oder 
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durch den freyen Fall von der Höhe ad erlangten Geſchwin⸗ 
digkeit ankommen. Nun kann aber durch die Vergrößerung 
der Anzahl der Seiten des Vielecks der geſammte Verluſt 
an Geſchwindigkeit kleiner gemacht werden, als jede gegebe⸗ 
ne Größe (F. 256.); folglich kommt der Koͤrper wenn er 
auf der krummen Linie gefallen iſt, in O mit einer Geſchwin⸗ 
digkeit an, welche er durch den freyen Fall von der Höhe ad 
erlangt haben würde, Wenn die an den Punkt A der krum⸗ 
men Linie gezogene Tangente 21, eine Horizontallinie iſt; fo 
kommt der Körper in E mit einer Geſchwindigkeit an, wel⸗ 
che er durch den freyen Fall von der Hoͤhe aß erlangt haben 
wuͤrde, mit welcher er ſich nach der Richtung der Verlaͤnge⸗ 
rung AT dieſer Tangente auf der durch den Berührungs⸗ 
punkt H gelegten Hortzontalebene gleichfoͤrmig fortbewegen 
würde. 1 en a e e a 5 11074 74 

Es ſey AA (Fig. 94.) eine gegen die Horizontallinie 
BA erhabene in einer Vertikalebene liegende krumme Linie, 
welche von der BH in B berührt werde, und ein Koͤrper 
falle aus der Ruhe in 4 auf der krummen Linie ZB, Man 
ziehe durch 4 die Horizontallinie A4, welche der krum⸗ 
men Linie in 4 begegne, und durch 3 die Vertikallinie 
CB; fo wird der Koͤrper in Beine der Fallhoͤhe CR zus 
gehörige Geſchwindigkeit erlangt haben, mit welcher er 
durch den Bogen BA, auf welchem nun die Schwere 
ſeine Bewegung verzoͤgert, ſo lange ſteigen wird, bis ſeine 
in B erlangte Geſchwindigkeit zernichtet iſt. Dieß wird in 
dem Punkt 4 geſchehen, wo er ſich auf eine Höhe. erhoben 
hat, welche der Höhe feines Falls von 4 bis & gleich iſt. 
Von A an wird er wiederum gegen B fallen, und mit ſei⸗ 
ner in B erlangten Geſchwindigkeit auf A ſteigen, und fo 
beſtaͤndig zwiſchen den Punkten 4 und A hin und her oſ⸗ 
cilliren. 9 er 

Beyſpiel. Die krumme Linie ſey ein Kreis (Fig. 95.) 
deſſen vertikaler Durchmeſſer BZ ſey, und ein Koͤrper ſey 
von D aus der Ruhe auf dem Bogen DL gefallen. Man 
ziehe DE auf AB ſenkrecht; fo gehört die in 4 erlangte Ger 
ſchwindigkeit der Höhe 4 zu. Mithin verhält ſich (§. 234- 
n. 3.) das Quadrat der durch den Fall von der Hoͤhe Ah er⸗ 
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langten Geſchwindigkeit zu dem Quadrat der durch den Fall 
von der Höhe A oder durch den Bogen DA erlangten Ges 
ſchwindigkeit wie 48: AE= AB”: AD”, weil AB: AD 
AD: A Folglich verhält ſich die durch den freyen Fall 
von einer dem Durchmeſſer des Kreiſes gleichen Hoͤhe er⸗ 
langte Geſchwindigkeit zu der durch den Fall auf dem Bogen 
DA in A erlangten Geſchwindigkeit wie des Kreiſes Durch⸗ 
meſſer zu der Chorde 04 dieſes Bogens, und daher ver⸗ 
halten ſich die durch den Fall auf verſchiedenen Bogen des 
Kreiſes an dem unteren Endpunkt 4 feines vertikalen Durch⸗ 
meſſers erlangten Geſchwindigkeiten wie die Chorden dieſer 
Bogen. N Er a 


F. 288. Man denke ſich den einen Endpunkt eines 
Fadens in C (Fig. 98.) und an feinem anderen Endpunkt 
A einen ſchweren Körper befeſtigt; fo wird der Koͤrper, 
wenn man ihn von der Vertikallinie CA um den Win⸗ 
kel 400 ablenkt, und ihn hierauf ſch ſelbſt uͤberlaͤßt, an⸗ 
fangen, um (als Mittelpunkt ein Kreisbogen DA zu bes 
ſchreiben, in 4 ſeine groͤſte Geſchwindigkeit erlangen, und 
mit dieſer auf der anderen Seite der Vertikallinie ſo lange 
ſteigen, bis er in die durch D) gezogene Horizontallinie OE 
kommt, wo ſeine Ablenkung 400 von der Vertikallinie 
= ACD wird. Der Faden ndthigt jetzt den Körper, einen 
Kreisbogen zu beſchreiben, welchen er ebenſo beſchrieben ha⸗ 
ben würde, wenn ein nach diefein Bogen gekrümmter Canal 
angebracht, und der Faden weggenommen worden waͤre. 
Der Körper wird alſo, wie in dem vorhergehenden $. ger 
zeigt worden iſt, beſtaͤndig zwiſchen den Punkten D und D' 
hin und her ſchwingen. Man nennt dieſe Vorrichtung ein 
Pendel, und zwar ein einfaches Pendel, wenn man ſich den 
Faden ohne Schwere und die ganze Maſſe des angehängten 
Körpers in einem Punkt vereinigt denkt. Dieſes einfache 
Pendel kann man ebenſo wenig verfertigen, als den mathe⸗ 
matiſchen Hebel, aber man kann, wie hernach gezeigt wer, 
den ſoll, die Bewegungen eines aus ſchweren Koͤrpern zu⸗ 
ſammengeſetzten Pendels auf die des einfachen Pendels re⸗ 
duciren, welchem letzteren man ſich übrigens in der Aus, 
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übung deſto mehr nähert, je leichter und biegſamer der Far 
den, und je kleiner die Ausdehnung des angehaͤngten ſchwe⸗ 
ren Koͤrpers iſt. f 

Man ziehe durch irgend einen Punkt d des Bogens DA 
die Parallele dh mit der Vertikallinie BCA, nehme auf ihr 
die dg von beliebiger Laͤnge, ziehe an d die Tangente dir 
durch g die Parallele gt mit Cd, und vollende das Paral⸗ 
lelogramm der; fo zerfällt die nach der Richtung ag wir⸗ 
kende Kraft der Schwere in die zwey Kräfte ar und di (g. 
252.), von welchen die erſtere nach der Richtung des Halb⸗ 
meſſers wirkende blos den Faden ſpannt, und keinen Eins 
fluß auf die Winkelbewegung des Pendels hat. Die zweyte 
dt wirkt nach der Richtung der Bewegung des Körpers von 
D gegen 4, und verhaͤlt ſich wenn man de auf CA ſenk⸗ 
recht zieht, zu der Kraft der Schwere, wie at: ag = de: 
Ci, weil gar = AC (1, 29.), mithin die rechtwinklichten 
Dreyecke gdi und Cie einander aͤhnlich find. Daber iſt die 
nach der Richtung der Bewegung wirkende beſchleunigende 
Kraft an jedem Punkt 4 des Bogen DA dem von dieſem 
Punkt auf den vertikalen Halbmeſſer CA gefaͤllten Perpen⸗ 
dickel de proportional. In D iſt dieſe Kraft für den gege⸗ 
benen Bogen DA am gröften, fie verſchwindet in 4 und 
geht bey der Bewegung des Pendels von A gegen Din ei⸗ 
ne verzoͤgernde uͤber. Wenn der Bogen DA oder der Wins 
kel 400 ſehr klein iſt; fo verhaͤlt nahe DE: de = Bogen 
DA: Bogen dA. Man hat alſo, wenn man das Verhaͤlt⸗ 
niß der beſchleunigenden Kraft in D zu der beſchleunigenden 
Kraft in d dem Verhaͤltniß des Bogens DA zu dem Bogen 
d gleich ſetzt, den im 245ſten $ betrachteten Fall einer 
ſtetig beſchleunigten Bewegung. Es iſt nemlich die nach der 
Richtung der Bewegung wirkende Kraft an jeder Stelle d 
dem noch bis zu demjenigen Punkt A zu durchlaufenden 
Weg A proportional, in welchem die beſchleunigende Kraft 
verſchwindet. Folglich iſt nach dem angeführten F. die Zeit 
der Bewegung durch den Bogen DA der Zeit gleich, welche 
ein Punkt gebraucht, um den vierten Theil des Umfangs 
eines Kreiſes, deſſen Halbmeſſer dem von der Ruhe in H 
an bis an den Punkt 4 beſchriebenen Weg Da gleich if, 
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gleichförmig mit der in A erlangten Geſchwindigkeit zu durchs 
laufen. Man ſetze die durch den Fall von der Höhe 24C 
oder B A. erlangte Geſchwindigkeit = Y, die durch den Fall 
auf dem Bogen DA erlangte Geſchwindigkeit v, die Fall 
zeit durch BA=T,, die Zeit der Bewegung durch DA 1), 
und das Verhaͤltniß des Umfangs eines Kreiſes zu ſeinem 
Durchmeſſer : 13 fo iſt die Fallzeit T durch B 4 der Zeit 
einer gleichfoͤrmigen Bewegung durch 284 mit der Geſchwin⸗ 
digkeit “, und die Zeit 2° durch 054 der Zeit einer gleich 
fürmigen Bewegung durch den vierten Theil des Umfangs 
eines Kreiſes mit der Geſchwindigkeit v gleich, deſſen Halb⸗ 
meſſer Dad oder in gegenwaͤrtigem Fall nahe = der Chor⸗ 
de DA dieſes Bogens iſt. Der vierte Theil des Umfangs 
dieſes Kreiſes iſt z 1 AD; folglich iſt nach §. 231. n. G. 
1: Tim zuſammengeſ. Verhaͤltn. von (3 7 


I. AID: 21 DN (C. 257. 
oder von (2 AB: AD) Beyſp.) 


Daher verhält ſich r': 7 j 12 f 13 „oder wie der vier⸗ 
te Theil des Umfangs eines Kreiſes zu ſeinem Durchmeſſer. 

Es iſt aber die Fallzeit durch 844 der Fallzeit durch die 
Chorde DA gleich; (F. 254. u. J.); folglich iſt die Zeit des 
Falls durch einen kleinen Kreisbogen DA in demſelben Bere 
haͤltniß kleiner als die Fallzeit durch feine Chorde, in wel— 
chem der Umfang eines Kreiſes kleiner als das vierfache ſei⸗ 
nes Durchmeſſers. Alſo iſt, wie man ſchon §. 255. gefes 
hen hat, die gerade Linie, welche zwey gegebene weder in 
einerley Horizontalebene noch in einerley Vertikallinie liegen⸗ 
de Punkte mit einander verbindet, nicht die Linie auf wel⸗ 
cher ein fallender Körper in der kuͤrzeſten Zeit von dem eis 
nen Punkt an den andern kommt. 


§. 250. Die Schwingungszeit eines Pendels durch 

den Bogen DAD! iſt der doppelten Zeit des Falls durch den 
Bogen DA gleich; folglich verhaͤlt ſich 

1.) Die Schwingungszeit 2 eines einfachen Pendels durch 

einen ſehr kleinen Bogen 4D zu der Zeit 1 des freyen 
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Falls eines Körpers von einer Höhe AB, welche der dop: 
pelten Pendellaͤnge gleich iſt, nahe wie der halbe Umfang 
eines Kreiſes zu feinem Durchmeſſer. Denn es verhaͤlt 
ſich nach dem vorhergehenden F. nahe 1: 1 K 1: 15 
folglich „ 7 -F. 
2.) Die Laͤnge eines einfachen Pendels verhaͤlt ſich zu der 
doppelten Höhe, von welcher ein Körper während der Zeit 
t einer ſehr kleinen Schwingung fällt, wie das Quadrat 
des Durchmeſſers eines Kreiſes zu dem Quadrat ſeines 
Umfangs. Heißt nemlich die der Zeit z zugehörige Fall⸗ 
höhe U ſo verhält ſich . 44 an (. 
21: A f 2 22 
AC. . 
Insbeſondere verhält ſich die Länge des einfachen Sekun⸗ 
denpendels zu der doppelten Fallhoͤhe in der erſten Se⸗ 
kunde wie **: 1, welches der $. 161. angeführte Satz iſt. 
3.) Die Quadrate der Schwingungszeiten ungleicher einfacher 
Pendel verhalten ſich wie ihre Laͤngen. Denn wegen des 
conſtanten Verhaͤltnißes von tr: 1 verhalten ſich die Qua⸗ 
drate der Schwingungszeiten wie die Quadrate der Zeiten 
des freyen Falls durch die doppelte Pendelläugen (n. 1.) 
und dieſe Quadrate find ($. 28 3.) den Fallhoͤhen, mithin 
auch ihren Hälften, d. i. den Pendellaͤngen proportional. 
3.) Wenn mehrere Pendel ihre Schwingungen in gleichen 
Zeiten machen, aber von ungleichen Schweren getrieben 
werden; fo verhalten ſich die Pendellaͤngen wie die Schwe⸗ 
ren. Denn die Laͤngen der Pendel find vermoͤge n. 2. 
den doppelten Fallhoͤhen waͤhrend der Zeit einer Schwin⸗ 
gung, mithin den in dieſer Zeit durch die Schweren er— 
zeugten Geſchwindigkeiten proportional, welche ſie wie 
die Kräfte verhalten. 5 
5.) Die Schweren verhalten ſich umgekehrt wie die Quadrate 
der Schwingungszeiten gleich langer Pendel, oder direck, 
wie die Quadrate der Anzahl der Schwingungen, welche 
ſie in einer gegebenen Zeit machen. Denn die Schweren 
verhalten ſich umgekehrt wie die Quadrate der Zeiten, in 
welchen ſie die Koͤrper von gleichen Hoͤhen fallen machen, 
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alſo auch (vermögen. .) umgekehrt wie die Quadrate der 
Schwingungszeiten. N 
Die Saͤtze n. 3. 4. und 5, find auf große und kleine 
Schwingungen anwendbar, wenn die Pendel durch aͤhnliche 
Bogen ſchwingen. 


$. 260. Wenn die Kraft, welche auf den in der krummen 

Linie Dd (Fig. 95.) ſich bewegenden Körper nach der Richtung 

der Tangente dt wirkt, genau dem Bogen dA proportional wäre; 

fo würde die Zeit des Falls durch den Bogen DA nach H. 245, 

genau angegeben werden koͤnnen, und fuͤr große und kleine Bo⸗ 

gen von gleicher Dauer ſeyn. Dieſe Eigenſchaft hat die Cykloide 

Fam (Fig. 96.), welche krumme Linie von einem Punkt m des 

Umfangs eines an einer geraden Linie F5 ſich fo hinwaͤlzenden 

Kreiſes fmk beſchrieben wird, daß der Kreis beſtaͤndig die gerade 

Linie FÜ berührt, und nach und nach die Theile feines Umfangs 

an dieſelbige anlegt. Man ſetze, der beſchreibende Punkt m habe 

zuerſt die gerade Linie FC in dem Punkt C beruͤhrt; fo wird, 
wenn der Kreis ſich nach der Richtung CR fortgewälzt hat, und 

der Punkt m wieder mit der geraden Linie CFin dem Punkt F 

in Berührung gekommen iſt, die gerade Linie CF, welche man 

die Baſis der Cykloide nennt, dem Umfang des Kreiſes gleich 
ſeyn, welcher durch ſeine Bewegung die Cykloide beſchreibt, und 
der erzeugende Kreis (circulus generator) heißt. Man halbire 

FC in ö, ziehe durch dieſen Punkt auf derjenigen Seite der FC, 

auf welcher der Kreis ſich waͤlzt, die gerade Linie da auf FÜ 

ſenkrecht, und mache ba dem Durchmeſſer 7 des erzeugenden 

Kreiſes me gleich; fo wird, weil die gerade Linie 50 dem hal⸗ 

ben Umfang des Kreiſes gleich iſt, wenn der Kreis einen halben 

Umlauf gemacht hat, und daher die FC in 5 berührt, der bez 

ſchreibende Punkt in a, und dieſer Punkt der Eykloide, welchen 

man ihren Scheitel nennt, am weiteſten von der Baſis entfernt 
ſeyn. Die gerade Linie ba heißt die Axe der Cykloide, und 
theilt fie in zwey gleiche und ähnliche Theile. 

Einige der merkwuͤrdigſten geometriſchen Eigenſchaften dieſer 
krummen Linie ſind folgende: 

I.) Wenn man von einem beliebigen Punkt m der Cykloide ein 
Perpendickel mp auf die Are ab fällt, welches dem um ab als 
Durchmeſſer beſchriebenen Kreis in u begegnet; fo iſt die Chor⸗ 
de na dieſes Kreiſes mit der an den Punkt m der Cykloide ges 
zogen Tangente mT parallel. 

2.) Der Bogen am der Cykloide ift das Doppelte der Chorde an. 

3.) Wenn man auf der Tangente m von dem Beruͤhrungspunkt 
m an die m = ana oder = dem Bogen am (n. 2.) nimmt; 
ſo liegt der Punkt D auf einer der Fal! gleichen Cyklolde a da’, 
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deren Baſis aa“ gefunden wird, wenn man das Parallelo⸗ 
gramm abCe vollendet, und auf der uber e hinaus verlaͤnger⸗ 
ten ac die ca’ c nimmt. Ihr Scheitel A faͤllt auf die Ver⸗ 
längerung von Ce, fo daß 4 = Co. * 

4.) Hieraus folgt, daß, wenn das eine Ende eines in & befeſtig⸗ 
ten Fadens, deſſen Länge = CA iſt, auf die Cykloide Ca aufs 
gewickelt wird, der andere Endpunkt deſſelben die Cykloide 
aDA beſchreibt. Ein zwiſchen den in C ſich beruͤhrenden Ey: 
kloiden aC, Ca’ aufgehaͤngtes Pendel, deſſen Laͤnge = CA ift, 
wird alſo feine Schwingungen in der Cykloide 24a machen, 
indem ſich der Faden deſſelben abwechslungsweiſe auf die Cy⸗ 
kloiden aC und Ca auf, und wieder davon abwickelt. 

Es ſey nun die Baſis aa“ der Cykloide a Aa horizontal, 
und ein Korper fange in D au auf dieſer Cykloide zu fallen. 
Durch einen beliebigen Punkt 4 des Bogens DA ſey eine Parals 
lele dh mit CA oder eine Vertikallinie gezogen, und die nach der 
Richtung dh wirkende Kraft der Schwere dg ſey in die Kraͤfte 
dt und dr zerfallt ($. 252.), wovon die erſte in der Richtung 
der Tangente de der Cykloide, die letztere ſenkrecht auf die Tanz 
gente wirke, welche durch den Widerſtand des nach der Eykloide 
gekruͤmmten Canals oder des Fadens des Pendels ganz aufgehos 
ben wird. Man beſchreibe über A als Durchmeſſer auf derje⸗ 
nigen Seite von 4, auf welcher q liegt, einen Halbzirkel, ziehe 
de auf cA ſenkrecht, und an den Punkt 9, in welchem dieſes Pers 
pendickel dem Halbzirkel begegnet, die Chorden Ag, cg; jo iſt 
Ag mit de parallel (n. .), und daher das Dreyeck Age dem 
Dreyeck gat aͤhnlich. Folglich verhaͤlt ſich 

di: dg = Ag: Ac = 2Ag:2Ac 
ah = Bogen Ad : Bogen Aa (n. 2.), 

Mithin iſt die Kraft, welche den Kdıper nach der Richtung ſei⸗ 

ner Bewegung auf dem Bogen DA beſchleunigt an jedem Punkt 

d feines Wegs dem Bogen dA proportional, und in dem Punkt 

a der Schwere gleich. Man ſetze den Bogen 20. A oder die ihm 

gleiche gerade Linie CA (n. 2.) Sa; ſo it nach §. 245. u. 250. die 


Fallzeit durch den Bogen DA 5 und die Schwingungs zeit 


t durch den Bogen DAD! == . Es iſt aber das Quadrat 
der Zeit T des freyen Falls von der Höhe 24 oder 240 nach 
F. 253. n. 1. gleich . Folglich verhält ſich die Schwingungs⸗ 
zeit t zu der Zeit J des freyen Falls von der Höhe 240 : 
2. Die Schwingungszeiten des Pendels in der Cykloide find 
alſo von gleicher Dauer, die Schwingungen mögen groß oder 
klein ſeyn. Wegen dieſer von Zuygens entdekten Eigenſchaft hat 


die Cykloide die Benennung tavtochrona oder isochrona. Er 
Ein 
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Ein aus C ald Mittelpunkt mit dem Halbmeffer CA befchries 
bener Kreis berührt die Cykloide in A, fällt aber auf beyden Sei⸗ 
ten von A ganz auſſerhalb der Cykloide. Zieht man nemlich von 
Can einen beliebigen von A verſchiedenen Punkt D der Cykloide 
eine gerade Linie CD und aus D eine Tangente Dm an die Ey: 
kloide Ca, ſodenn die Chorde Em an den Beruͤhrungspunkt m; 
fo iſt CD Em + Chorde mC (I, 20.), und um fo mehr < Dm 
+ Bogen ml, d. i. CA (n. 4.). Je kleiner aber der Bogen 
DA wird, deſto kleiner iſt der auf die Eykloide ame aufgewi⸗ 
kelte Theil des ais und deſto mehr naͤhert ſich der Bogen 

DA einem aus als Mittelpunkt mit dem Halbmeſſer CA bes 
ſchriebene Kreisbogen. Folglich naͤhert ſich die Zeit, in welcher 
ein Pendel feine Schwingungen in den mit dem Halbmeſſer CA 
beſchriebenen Kreisbogen macht, deſto mehr der Zeit der Schwin⸗ 
gungen in einer Cykloide, welche die halbe Pendellaͤnge cA zum 
Durchmeſſer ihres erzeugenden Kreiſes hat, je kleiner die Schwin⸗ 
gungen des erſteren Pendels werden, woraus ſich wiederum der 
Satz $ 259, n. T. ergiebt. 


§. 261. Mittelſt der höheren Analyſe findet man die Zeit 
des Falls durch den Kreisbogen DA (Fig. 95.), wenn man BA 
uad und AE =b fest, gleich 


N 1.3 J N 71.3. 5b Ns 0 
Hr) ED NE 
Man ſetze die in die Parentheſe eingeſchloßene Reihe = &, 

die Laͤnge des einfachen Pendels Sp, und feine Schwingungszeit 
t; ſo iſt t IS * Folglich wird die Schwingungszeit 
deſto größer, je größer der Bogen DA wird. Aber wenn meh⸗ 
rere Pendel durch aͤhnliche Bogen ſchwingen; ſo iſt fuͤr dieſe das 
Verhaͤltniß von a: b daſſelbe, und S erhält in den Ausdruͤcken 
der Schwingungszeiten einerley Werth, woraus folgt, daß die 
Saͤtze n. 3. J. und 5. F. 259, fur große und kleine Kreisbogen 
gelten, wenn die Pendel durch aͤhnliche Bogen ſchwingen. 
Fuͤr den Quadranten des Kreiſes wird —. 8, und daher 
S ITS (GET tt und um fo mehr SI 45. 28.4 
Es iſt aber = <<; folglich iſt R= S6, und daher 4 . 


er oder die Zeit des Falls durch den Quadranten eines 


Kreiſes iſt kleiner als die Zeit des freyen Falls durch ſeinen Durch⸗ 

meſſer, mithin auch (F. 254. n. 4.) kleiner als die Zeit des Falls 

durch die Chorde des Quadranten. Eben dieſes gilt um ſo mehr 

von jedem Kreisbogen, welcher kleiner als ein Quadrant iſt, und 

in ſeinem unteren Endpunkt von einer Horizontallinie beruͤhrt wird 
Vohnenbergers Astronomie, Ee 
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Die Linie, auf welcher ein Körper in der kuͤrzeſten Zeit von 
einem gegebenen Punkt in einen andern gegebenen Punkt faͤllt, 
welcher mit dem erſteren weder in einerley Vertikallinie, noch in 
einerley Horizontallinie liegt, iſt ebenfalls eine durch die zwey 
Punkte gehende Cykloide deren Baſis eine durch den höher lies 
genden Punkt gezogene Horizontallinie iſt, wie Johann Bernoulli 
gefunden hat, Daher heißt die Cykloide brachystochrona. Ei⸗ 
nen geometriſchen Beweis dieſer Eigenſchaft der Cykloide findet 
man in Treatise of Fluxions by Maclaurin. Vol. II. Chap. XIII. 


$. 262. Die Schwere wirkt, wie ſchon in dem 2537 
ſten 9: bemerkt worden iſt, auf alle materielle Theile der 
Koͤrper gleich ſtark, und bringt, wenn ſich dieſelbige frey 
nach der Richtung von Vertikallinien bewegen können, in 
gleichen Zeiten gleiche Geſchwin digkeiten hervor, fo daß die 
erzeugte Geſchwindigkeit von der Maſſe des bewegten Koͤr⸗ 
pers unabhängig, und dieſelbe iſt, als wenn die Maſſe auf 
einen Punkt reducirt waͤre. Anders verhaͤlt es ſich aber, 
wenn die Schwere gehindert wird, auf die gan ze in Bewe⸗ 
gung zu ſetzende Maſſe ihre Wirkung zu aͤuſſern. Wenn 
z. B. an einen durch eine horizontalebene unterftüßten Koͤr⸗ 
per ein Faden befeftigt, dieſer mit jener Ebene parallel über 
eine Rolle geführt, und an feinem Ende ein anderer Körper 
angehängt wird; fo wird diefer nur in dem Fall ebenſo tief 
in einer Sekunde ſinken koͤnnen, als die freye Fallhoͤhe der 
Koͤrper in der erſten Sekunde betraͤgt, wenn auch auf alle 
Theile des durch die horizontale Ebene unterftüßten Koͤrpers 
eine conſtante der Schwere gleiche Kraft nach der Richtung 
ſeiner Bewegung wirkte. Da nun die Schwere auf die Ho⸗ 
rizontalebene ſenkrecht wirkt; ſo kann ſie nichts zu der Be⸗ 
wegung des auf ihr liegenden Koͤrpers beytragen, und es 
wird die ganze zu bewegende Maſſe, nemlich der auf der Ho⸗ 
rizontalebene liegende ſammt dem angehängten Körper, nur 
durch den auf den letzteren wirkenden Theil der Schwere ber 
ſchleunigt werden, mithin die Tiefe, auf welche dieſer in ei⸗ 
ner gegebenen Zeit herab ſinkt, kleiner ſeyn, als wenn der 
erſtere Körper nicht da waͤre. Ebenſo verhält es ſich mit 
allen denjenigen Kraͤften, welche nicht in das Junere der 
Körper eindringen, und nur auf das Aeuſſere wirken. 
ſeyen nun 
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1.) F und. / zwey Kräfte, welche derfelben Maſſe 7 
in einer gegebenen Zeit die Geſchwindigkeiten Hund v mit⸗ 
theilen, oder mitgetheilt haben. würden, wenn fie während 
jener Zeit conſtant geblieben wären, und E, zwey beliebi⸗ 


ge ganze Zahlen; ſo wird E rv ſeyn, je e EN ef 


iſt, und daher V f fin: 

2.) Wenn eine Kraft “ der Maſſe N die Geſchwindig⸗ 
keit “ in einer gegebenen Zeit mittheilt; ſo theilt die Kraft 
ME der Maſſe 1 dieſelbe Seſhwiabigket in eben dieſer Zeit 
mit. 
3.) Wenn zwey gleiche Kräfte jede = F, auf unglei⸗ 
che Maſſen M und wirken; ſo erhaͤlt die letztere während 
einer gegebenen Zeit eine größere Geſchwindigkeit, als die 
erſtere. Es ſey nemlich 1 = Enz fo theilt die Kraft F 
der Maſſe Mu dieſelbe Geſchwindigkeit mit, wie der Maſſe 
M. Wird nun die Maſſe un weggenommen; fo wird der 
Theil der Kraft , welche vorher auf „ wirkte, auch noch 
auf die Bewegung von m verwendet, mithin die Geſchwin⸗ 
digkeit von m vergrößert, 

4.) Wenn auf ungleiche Maſſen * und in gleiche Kruͤf⸗ 
te wirken; fo find die in einer gegebenen Zeit erzeugte Ser 
ſchwindigkeiten umgekehrt den Maſſen proportional. 

Bew. Die Kraft 7 theile der Maſſe die Geſchwin⸗ 
digkeit / mit; fo theilt die Kraft v. & der Maſſe all dieſelbe 
Geſchwindigkeit “ n. 2), und die Kraft K. 7. H der Maſſe 
5 die Geſchwindigkeit R/ mit (n. 1). Ferner theile die 
Kraft # der Maſſe m die Geſchwindigkeit v mit; ſo theilt 
die Kraft Kl der Maſſe le dieſelbe Geſchwindigkeit © 
(n. 2.), und die Kraft 5. K. J der Maſſe Am die Geſchwin⸗ 
digkeit ru mit (n. 1.) . Da nun die leichen Kräfte K. 1. F 
und 7. K. V auf die Maſſ⸗ n IH, lein wirken; jo iſt (n. 3.) 


N ru, je nachdem Rm = = rMift, und daher Ui m D V. 
5.) Umgekehrt: wenn 1 n = I; fo find die Kraͤfte 
gleich, durch welche die Geſchwindigkeiten v und Vi in einer 


gegebenen Zeit erzeugt werden. 
Bew. Waͤren die Kräjte V und 8 ; ‚rei den Maffen 
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Mund m die Geſchwindigkeiten “ und v in einerley Zeit mit: 
theilen, ungleich; fo ſey U . Alsdenn wuͤrde die Kraft 
„der Maſſe Meine Geſchwindigkeit “ mittheilen, welche 
kleiner ſeyn müßte als J, und es würde ſich verhalten Wim 
V (n. 4.). Aber vermöge der Vorausſetzung iſt 1: m 
V; folglich müßte 7 = ſeyn, welches unmoͤglich ift, 

6.) Wenn die Kraft H der Maſſe M die Geſchwindig⸗ 
keit “, und die Kraft / der Maſſe m die Geſchwindigkeit v 
mittheilt; ſo iſt Fre A. nt u. 

Bew. Man beſtimme die Geſchwindigkeit “ fo, daß 
Mn = h l; ſo wird, die Kraft, welche der Maſſe N die 
Geschwindigkeit “ mittheilt, der Krakt / gleich feyn (n. 5.) 
Da uun die Kraͤfte F, / derſelben Maſſe / die Geſchwindig⸗ 
keiten “ und J mittheilen; fo verhält ſich Yz =:, 
(u DN , Es iſt aber N: n =:; folg⸗ 
lich A, . mu, und F: f = II. : m. u. ’ 

7.) Unter derſelben VBorausfeßung verhält ſich 
m. Ha i mr ire hu, pure Rh 

Bew. Es ſey wiederum Mi m=vr V ſo verhaͤlt ſich 
wie vorhin Ff = Hl, (n. 1.) h EHE 

aber m: NH n : ri 8 
folglich m. V: H, = Vi. BEREIT 

Bepſpiel. An einem um die in C (Fig. 97.) unters 
fügte Rolle II gehenden Faden hängen zwey Gewichte 23 
und O, und es ſey großer als G; fo wird P ſinken, und 
um eben fo viel ſteigen, und daher, wenn man das Ges 
wicht der Rolle und des Fadens bey Seite ſetzt, die ganze 
zu bewegende Maſſe EA ſeyn. Auf der Seite von pP 
wird ein Uebergewicht - feyn, welchem die Schwere 
die Geſchwindigkeit 2g in einer Sekunde mitzutheilen ſtrebt. 
Dieſelbe Kraft wird aber jetzt auf die Bewegung der Maſſe 
verwendet; folglich verhält ſich, wenn die am Ende 
der erſten Sekunde erlangte Geſchwindigkeit, mit welcher 
ſinkt und O ſteigt, = geſetzt wird, PFQUP-: Q=2g:!V 
(n. 4.). Die conſtaute Kraft der Schwere wird alſo in 
dem gegebenen Verhaͤltniß P.: L vermindert; folg⸗ 
lich ſinkt H mit einer gleichfoͤrmig beſchleunigten Bewegung, 
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ſo daß die Tiefe, auf welche das Gewicht Pin einer gegebe⸗ 
nen Zeit ſinkt ſich zu der freyen Fallhoͤhe der Koͤrper in eben 
dieſer Zeit verhaͤlt, wie die Differenz der zwey Gewichte zu 
ihrer Summe. Hierauf gründet ſich die Atwoodiſche Ma⸗ 
ſchine ), mittelſt welcher man die Fallhoͤhe in einer gege⸗ 
benen Zeit nach Belieben vermindern, und die Geſetze der 
gleichfoͤrmig beſchleunigten und verzoͤgerten Bewegung durch 
Verſuche erläutern kann. Galilei, der Erfinder der Ges 
feße des freyen Falls der Körper, bediente ſich zur Pruͤfung 
derſelben, da er den freyen Fall ſeiner zu großen Geſchwin⸗ 
digkeit wegen unzuverlaͤßig fand, der geneigten Ebene, auf 
welcher ein Koͤrper in einer gegebenen Zeit einen in demſel⸗ 
ben Verhaͤltniß kleineren Raum durchlauft, als die freye 
Fallhoͤhe in derſelben Zeit beträgt, in welchem die Höhe der 
geneigten Ebene kleiner iſt, als ihre Länge (H. 254.) 


F. 263. Wir wollen nun von den im vorhergehenden 
F. vorgetragenen Sitzen eine Anwendung auf die Beſtim⸗ 
mung der Laͤnge des einfachen Pendels machen, welches 
ſeine Schwingungen mit einem gegebenen zuſammengeſetzten 
Pendel in gleichen Zeiten macht. An der geraden unbieg⸗ 
ſamen Linie ch (Fig. 98.), welche ſich um den Punkt e frey 
drehen kann, und von der Vertikallinie um den Winkel ach 
abgelenkt iſt, befinden ſich mehrere kleine Körper xn 
Man beſchreibe aus c ald Mittelpunkt durch die Punkte 
mn, m m die Kreisbogen m, ma ‚mn, und ziehe an bie: 
ſelbige die Tangenten mi, mt, m, Auf der durch m’ ger 
zogenen Vertikallinie m'h ſey ug der Geſchwindigkeit gleich 
genommen, welche die Schwere in einer gegebenen Zeit er⸗ 
zeugt, ferner ſey 31 auf die Tangente n“ ſenkrecht gezogen, 
und das Parallelogramm m7, vollendet; ſo würde die 
Schwere nach der Richtung der Tangente m.: in derſelben 
Zeit die Geſchwindigkeit m“ erzeugen, wenn ſie auf den 
Körper m’ mit derjenigen Staͤrke fortwirkte, welche fie in 
dieſem Punkt nach der Richtung der Tangente hat, und die 
übrigen Körper nicht da wären. Der nach der Richtung mr, 
*) Einfache Einrichtung der Atwoodischen Fallmaschine von 5 

in Gilberes Annalen der Physik. B. XIV. S. 1. u. f. 8242 
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wirkende Theil der Schwere wird nur einen Druk auf den 
Punkt „ hervorbringen, und keinen Einfluß auf die Bewer 
gung des Pendels haben. Dieſelben Geſchwindigkeiten wuͤr⸗ 
den auch den übrigen Koͤrpern einzeln genommen in derſelben 
Zeit mitgetheilt worden ſeyn, fo daß, wenn man durch I 
die Parallele ““ mit 2b zieht, welche die übrigen Tangenten 
in 1 und ? ſchneidet, dieſe Geſchwindigkeiten : und mt 
ſeyn wurden. Aber weil die Körper ſich an einer unbiegſa⸗ 
men geraden Linie befinden, ſo muß die Geſchwindigkeit der 
dem Punkt © näher liegenden kleiner ſeyn, als die der ent 
fernteren. Es ſey e die Geſchwindigkeit, welche der Punkt 


verlieren, und die weiter, als der Punkt , von entfernte 
Maſſe m. muß die Geſchwindigkeit “““ gewinnen, und die 
Verzögerungen ,“ auf der einen Seite muͤſſen ſich gegen 
die Beſchleunigung 5“ auf der anderen Seite aufheben, fonft 
wuͤrde die Beſchleunigung des Punkts o großer oder kleiner 
als % oder mr. ſeyn, gegen die Vorausſetzung. Wenn 
auf beyden Seiten von 9 mehrere Körper wären; fo wuͤrde 
ebenfalls die Summe dieſer Beſchleunigungen auf der einen 
Seite der Summe der Verjögerungen auf der anderen Selte 
gleich ſeyn muͤſſen. Die hieraus entſtehende Kräfte ſind im 
zuſammengeſetzten Verhaͤltniß aus den Maſſen m, m, n. 
und den Geſchwindigkeiten st, 0, 57 (F. 262. n. 6.), und 
da fie ſich gegen einander aufheben muͤſſen; fo muͤſſen ver⸗ 
moge des Geſetzes des Hebels ihre Momente gleich ſeyn. 
Man wird alſo haben 


459 


em. m, st Lein. n. st’ — cm -l. 85ʃʃ. 
Es iſt aber wegen der ahnlichen Dreyecke e, sk’, u. ſ. w. 
st: t — he: t n mo: mn 


„t,: S, = lit: k,, = me: mio; folglich muß 
em. m. mo fem n. m = cm. n“. mo, oder 
em. m. (co - cm) 4 em. in. (co - cm’) = cm". m’! Com’! co) ſeyn, 


a IR 0 
em m + em. n em, . nil! 


woraus man erhält co = o 
Der Schwerpunkt der Maſſen falle in p, und ihre Sum⸗ 
me ſey =I; fo iſt vermöge der Eigen ſchaften dieſes Punkts 
der Nenner des für co gefundenen Ausdrucks M. ch. 
Es ſeyen nun m, m., m (Fig. 99.) mehrere nicht in 
einer geraden Linie aber in der Ebene des Schwungs lie⸗ 
gende feſt mit einander verbundene Maſſen, deren Summe 
mit M bezeichnet werde, und p ihr Schwerpunkt, durch 
welche aus dem Aufhaͤngungspunkt c die gerade Linie eb ges 
zogen ſey. Wenn dieſe mit der Vertikallinie ca zuſammen⸗ 
faͤllt; ſo ruht das Pendel, und daher haͤngt die Kraft, mit 
welcher das zuſammengeſetzte Pendel zu ſinken ſtrebt, von 
dem Ablenkungswinkel ach der an den Schwerpunkt p_ ger 
zogenen geraden Linie von der Vertikallinie ca ab. Die 
gleichen Geſchwindigkeiten, welche die Schwere einer jeden 
dieſer Maſſen beſonders, wenn fie frey fallen konnten in vers 
tikaler Richtung waͤhrend einer gegebenen Zeit mittheilen 
würde, ſeyen durch die gleiche mit ca parallele gerade Linien 
mh,m'h', ni ausgedruckt. Man ziehe ut auf cm ſenkrecht, 
durch h die Parallele ht mit cm, und vollende das Paralle⸗ 
logramm mat; fo zerfällt die Kraft mh in die auf em ſenk⸗ 
rechte nach der Richtung der Bewegung von m wirkende 
Kraft m, und in die Kraft n welche wegen des Wider- 
ſtands des Aufhaͤngungspunkts keinen Einfluß auf die Bes 
wegung haben kann. Ebenſo feyen die Kräfte mi, „1 H 
n , in die auf cus, em" ſenkrechte ti, m, und in die auf 
e wirkende wd, m’a” zerfaͤllt; fo werden mt, m , mt die 
Geſchwindigkeiten ſeyn, welche die Schwere jeder dieſer Maſ⸗ 
ſen beſonders nach der Richtung ihrer Bewegungen um den 
Punkt c in einerley Zeit mittheilen würde, wenn fie waͤh⸗ 
rend dieſer Zeit mit derjenigen Staͤrke fortwirkte, welche ſie 
in m, m, m" nach jenen Richtungen hatte. Es ſey auf der 
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durch den Schwerpunkt p gehenden geraden Linie h die co 
der Lange des einfachen Pendels gleich genommen, welches 
mit dem zuſammengeſetzten feine Schwingungen in gleichen 
Zeiten macht; ſo muß, wenn man durch o die 90 mit ca 
parabel, und den Linien mh, oder m u. ſ. w. gleich nimmt, 
Und die Kraft der Schwere go in die auf co ſenkrechte ot, 
und die nach c wirkende or zerfällt, die Geſchwindigkeit ot, 
welche die Schwere einer einzelnen in dem Punkt 0 befinds 
lichen Maſſe nach der Richtung or der Bewegung mittheilen 
würde, dieſelbe ſeyn, welche eben dieſer Punkt durch die 
Wirkung der Schwere auf das ganze Syſtem der mit einan⸗ 
der verbundenen Maſſen erhaͤlt. . 

Man mache den Winkel mes=oct; fo wird, weil die 
Maſſen mit einander verbunden ſind, die Geſchwindigkeit 
der Maſſe m = ms ſeyn, welche ſich zu ot verhalten wird, 
wie em zu co. Ebenſo wird, wenn m, m’s” die Geſchwin⸗ 
digkeiten der übrigen Maſſen find, e': . = cm’: cm 
ſeyn. Die Maſſen , n verlieren an den Geſchwindigkei⸗ 
ten mt, , welche ihnen die Schwere mitzutheilen ſtrebt, 
die Geſchwindigkeiten st, , und die Maſſe m” gewinnt die 
Geſchwindigkeit ; folglich muß wie in dem zuerſt bes 
trachteten Fall vermoͤge H. 262. n. 6. und des Geſetzes des 
Hebels 


ent. in. st em m. t, = en. . itt, 
oder em. m. (nl - ms) Lem. m! (m, n en. n“, (n , 
mithin 1.) m. n. int 4 cm’ nt. nt. ＋ cm" ni. t- . 
= em. mn. m em. mn. mne, + cm’. m’. ms“! ſeyn. 
1 7 
Man faͤlle aus den Punkten m, , p, o und m” die 
Perpendickel mn;mn u. ſ. w, auf ca; fo find die Dreyecke 
U 2 — 
mht und enm, mt und emen u. ſ. w. aͤhnlich, und es vers 
halt ſich | 
: MER un 2 
1. PTR Ted e. 
Daher iſt em. in. nt = mn. m. go 
ebenſo m. u. nt. = in u, nt. go 


folglich 2.) em. in, m + cm’. in. m’! 4 ci. in-. ini si- 
= (mn. in T inn. mn. + m''n‘'.m''y ge, 
(n fu n“) vf. go, well „ der Schwerpunkt tft 
M. cp. oc, weil go: or co 0 e . . 5 
Ferner verhaͤlt ſich᷑ n: ms = co: or, 
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— 2 
alſo auch n. em: em. in. ins = co: ot 


ebenſo m’.em : cmi. m. ns, = co : o 


* 
11. ene: cit. m. n“ co: ot. f 
Man ſetze die Summe der erſten Glieder F; fo vers 
halt ſich, weil die Summe der zweyten Glieder M. ap. ot 
iſt (n. T. und 2.) 


: M. cp. ol = co: ot (V. 12.) 
Mcp. co: M. cp. ot 
Folglich iſt Nep. co = S, 
oder 3.) co = 110 
Endlich befinde ſich eine Maſſe i auſſerhalb der Ebene 
ach des Schwungs. Man fälle von ihr ein Perpendickel im 
auf die Ebene des Schwungs, welches dieſer Ebene in m 
begegne; fo wird die Geſchwindigkeit von 1 beſtaͤndig der 
Geſchwindigkeit von m gleich ſeyn, und die Schwere auf die 
Maſſe i mit derſelben Staͤrke wirken, mit welcher fie auf 
die Maſſe m wirkt. Mithin kann man ſtatt der Maſſe i 
eine ihr gleiche in m» ſubſtituiren, und die in n. 3. gegebene 
Regel zur Beſtimmung der Laͤnge co des einfachen Pendels 
iſt auch auf dieſen Fall anwendbar, wenn man unter cm, em 
u. ſ. w. die ſenkrechten Abſtaͤnde der Maſſen von der Axe ce 
des Schwungs, und unter cp den ſenkrechten Abſtand des 
Schwerpunkts aller Maſſen von eben dieſer Axe verſteht. 


F. 264. Der Abſtand des Punkts m von dem Schwer⸗ 
punkt p iſt der Hypotenuſe eines rechtwinklichten Dreyecks 
gleich, deſſen Seiten um den rechten Winkel F-en und mn 
pf find. Folglich iſt (I, 47.) 

pn = (ef-en)? + Gun=pfha, | 
= -20f.on-t en? + mn” af. un LET 
= pP Ten -20f. en -2pf. mn; 
alſo m. gm“ 4 in. ep in. em" - 2m. cf.en- zm.pf. mn + 
ebenſo n.. ps 2 t. m‘. em” ＋ nl. cf. cn’ am Hf. nu. 
.. pm Mi 7 m”, em a2 ef. en"! zm pf. m 

Man addire dieſe Ausdrücke; fo giebt die Summe der 

vor dem Gleichheitszeichen ſtehenden Glieder die Summe 
1 
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der Produkte der Maſſen in die Quadrate ihrer Abftäude 
von einer durch den Schwerpunkt p gehenden mit der Axe 
ce des Schwungs parallelen Axe, welche Summe mit & be⸗ 
zeichnet werde Die Summe der erſten Glieder hinter dem 
Gleichheitszeichen giebt die Summe der Produkte der Maſ⸗ 
fen in das Quadrat des Abſtands cp des Schwerpunkts von 
der Axe ce des Schwungs, oder N. cy. Die Summe der 
zweyten Glieder giebt die Summe S der Produkte der 
Maſſen in die Quadrate ihrer Abſtaͤnde von der Axe des 
Schwungs. Die Summe der dritten Glieder giebt das 
Produkt von 250 in die Summe der Produkte m. en, m. cn, 
ml. cu, welche vermoͤge der Eigenſchaften des Schwerpunkts 
—= M.cf iſt, und ebenſo giebt die Summe der vierten Glie⸗ 
der das Produkt von 27 in M. pf. Daher iſt 
S. M.op ＋ S2 2M. f= 

= M.cp E S- 2 M. , (weil , ＋ A =) 

= -M. ep” 
oder 1.) S=+ M. op?’ HS". 

Hieraus folgt vermoͤge . 263. n. 3. 

2.) co r cp m 

Wenn man alſo die gerade Linie cp, welche durch den 
Schwerpunkt p des zuſammengeſetzten Pendels auf die 
Schwingungsaxe ce ſenkrecht gezogen wird, fo über p hin⸗ 
aus verlängert, daß po = wi wird; fo iſt co die Länge 
des einfachen Pendels, welches mit dem zuſammengeſetzten 
ſeine Schwingungen in gleichen Zeiten macht. Dieſen End⸗ 
punkt o des einfachen Pendels nenut man den Mittelpunkt 
des Schwungs (centrum oscillationis) des zuſammenge⸗ 
ſetzten Pendels, und den Punkt „ den Aufhaͤngungspunkt 
(centrum suspensionis). Man ziehe in der Ebene des 
Schwungs durch den Schwerpunkt p die Parallele pv mit 
ot, welche der ct in v begegne; fo iſt die Geſchwindigkeit 
pu des Schwerpunkts in demſelben Verhaͤltniß kleiner als 
die Geſchwindigkeit o/ des Mittelpunkts des Schwungs, in 
welchem cp kleiner iſt als co. Die Schwere des ganzen Sy⸗ 
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ſtems der mit einander verbundenen Maſſen, welche man 
ſich in dem Schwerpunkt 5 deſſelben vereinigt denken kann, 
theilt alſo dieſem Punkt nicht diejenige Geſchwindigkeit mit, 
welche fie erzeugen würde, wenn alle Punkte des Syſtems 
nach parallelen Richtungen ſich fortbewegen koͤnnten, und 
die Bewegung iſt fo beſchaffen, als ob dieſelbe Kraft, wels 
che vorher auf die Maſſe 27 wirkte, jetzt auf eine in dem 
Verhaͤltniß von /: p größere Maſſe wirkte (F. 262. n. 4.). 
Es verhält ſich aber 1: pv co: cp= S: M cus (F. 263. 
n. 3.), und daher nennt man die Summe s der Produkte 
aller der kleinen Maſſen eines Koͤrpers in die Quadrate ih⸗ 
rer Abſtaͤnde von einer mit dem Körper verbundenen Axe 
das Moment der Traͤgheit oder der Maſſe (momentum 
inertiæ s. masse) des Körpers in Beziehung auf dieſe Axe. 
Man erhält alſo die Länge des einfachen Pendels, deſ— 
fen Schwingun zen mit den Schwingungen eines gegebenen 
feſten Körpers: um eine gegebene Axe von gleicher Dauer 
ſind, wenn man das Moment der Traͤgheit dieſes Koͤrpers 
um die Schwingungsaxe mit dem Produkt aus der Maſſe 
des Koͤrpers in den Abſtand ſeines Schwerpunkts von eben 
dieſer Axe dividirt ($. 263. n. 3.). Nach n. 3. des gegen⸗ 
waͤrtigen $. erhält man auch den Ueberſchuß der Laͤnge des 
einfachen Pendels uͤber den Abſtand des Schwerpunkts des 
zuſammengeſetzten Pendels von der Axe des Schwungs, 
wenn man das Moment der Traͤgheit des Koͤrpers in Be⸗ 
ziehung auf eine durch ſeinen Schwerpunkt gehende mit der 
Axe des Schwungs parallel laufenden Axe, mit dem Pro⸗ 
dukt aus der Maſſe des Koͤrpers in den Abſtand ſeines 
chwerpunkts von der Axe des Schwungs dividirt, woraus 
ſich wiederum die Laͤnge des einfachen Pendels ergiebt. 
Man dividire die Summe S der Produkte aller der klei⸗ 
nen Maſſen in die Quadrate ihrer Abſtaͤnde von der Axe 
des Schwungs mit der Summe . diefag Maſſen oder mit 
der Maſſe des Körpers, und ſetze den Quotienten = .; fo 
iſt das Moment der Traͤgheit des Koͤrpers in Beziehung 
auf die Axe des Schwungs = M. 12. Eben fo iſt, wenn 


man 77 is ſetzt, das Moment der Traͤgheit des Körpers 
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in Beziehung auf eine durch feinen Schwerpunkt gehende 
mit der Axe des Schwungs parallel laufende Axe . 2. 
Setzt man nun den Abſtand des Schwerpunkts des Koͤr⸗ 
pers von der Axe des Schwungs = f, und den Abſtand des 
Mittelpunkts des Schwungs von eben dieſer Axe oder die 
Ränge des einfachen Pendels =I; fo wird 


M. A2 2 

301 H C. 263. 1. 3.) * * 
N. 12 
und 4.) 7 MF (n. 2. d. gegenw. F.), = T 


Der Mittelpunkt des Schwungs faͤllt alſo deſto naͤher 
zu dem Schwerpunkt, je kleiner k?, oder je kleiner das Mor 
ment der Traͤgheit des zuſammengeſetzten Pendels in Ber 
ziehung auf die durch den Schwerpunkt gehende Axe iſt. 

Aus n. 4. folgt 7 =, alſo iſt 

5.) FCO D = . ö 

Mithin iſt für alle einander parallele Schwingungsaxen 
eines Koͤrpers das Rechteck aus den Abſtaͤnden ſeines Schwer⸗ 
punkts von der Axe des Schwungs und dem Schwingungs⸗ 
punkt einer gegebenen Groͤße gleich. 

Aus n. 1. dieſes F. folgt Mh? fL Mb, oder 

6) 4 = T 12. 5 f Pr 

Man erhält alfo das Moment der Traͤgheit eines Koͤr⸗ 
pers in Beziehung auf eine gegebene nicht durch ſeinen Schwer⸗ 
punkt gehende Axe, wenn man zu ſeinem Moment der Traͤg⸗ 
heit für eine durch feinen Schwerpunkt gehende mit der ger 
gebenen parallel laufende Axe das Produkt aus feiner Maſſe 
in das Quadrat des Abſtands ſeines Schwerpunkts von der 
gegebenen Axe hinzufuͤgt. = N 


§. 268. Bey der Beſtimmung des Moments der 
Traͤgheit eines Syſtems mehrerer mit einander verbundener 
Maſſen hat man in dem 263ften F. die Maſſen m, m', u. f 
w. fo klein angenommen, daß fie als Punkte koͤnnen betrach⸗ 
tet werden. Nun ſey aber eine Maſſe M gleichfoͤrmig auf 
der geraden Linie C (Fig. 100.) verbreitet, fo daß, wenn 
man die (A in a, b, c in eine beliebige Anzahl gleicher Thei⸗ 
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le theilt, alle dieſe Theilchen gleiche Gewichte haben. Man 
ſetze jedes der einander gleichen Theilchen, in welche die Maſ⸗ 
fe N durch die Theilung der geraden Linie CA getheilt wird, 
m; ſo wird das Moment der Traͤgheit des erſten Theil⸗ 
chens in Beziehung auf eine durch C gehende auf CA ſenk⸗ 
rechte Axe o aber Am. Ca’, das Moment der Traͤgheit 
des zweyten > m. Ca, aber Im. Ch ‚u. ſ. w. das Moment 
der Traͤgheit des letzten = m. C9, aber «m. CA ſeyn. 
Man ziehe durch C eine gerade Linie CB unter einem belie⸗ 
bigen ſpitzen Winkel mit CA, und errichte in den Punkten 
a, %, c, A die Perpendickel ae, bf, cgl, AB auf A, welche 
der CB in „, g. B begegnen. In einer durch den Punkt 
A auf A ſenkrecht gelegten Ebene denke man ſich ein Drey⸗ 
eck verzeichnet, welches die gerade Linie AB zu einer feiner 
Seiten habe, und auf dieſem Dreyeck als Grundflaͤche eine 
Pyramide errichtet, deren Spitze in C falle. Auf eben Dies 
ſer Grundflaͤche fen ein gerade ſtehendes Prisma W errich⸗ 
tet, welches mit der Pyramide einerley Höhe 40 habe. 
Durch die Punkte a, 5, ſeyen die Ebenen aa, 50% ce mit 
der Grudflaͤche AB parallel gelegt; fo werden die Durch⸗ 
ſchnitte dieſer Ebenen mit den Seitenflaͤchen der Pyramide 
Oreyecke ſeyn, welche der Grundflaͤche AB aͤhulich find, und 
aͤhulich liegen, die Durchſchnitte derſelben mit den Seiten⸗ 
flaͤchen des Prismas aber werden der Grundfläche AB glei⸗ 
che Dreyecke ſehn, und das Prisma wird dadurch in ebenfo 
viele gleiche Prismen Cu, ab u. ſ. w. getheilt werden, als 
die CA gleiche Theile enthält, Endlich denke man ſich die 
Prismen ad, be u. ſ. w. um, und die Prismen Ye, F u. ſ. 
w. in die Pyramide beſchrieben. Man ſetze die Summe der 
letzteren E; ſo wird, wenn das letzte in die Pyramide be⸗ 
ſchriebene Prisma 4 p geſetzt wird, die Summe der um 
die Pyramide beſchriebenen = P+p ſeyn. Da nun Ca: CA 
Sade: AB; ſo verhaͤlt ſich Ca: CA’= me: dB = Flaͤche 
ar: Flache AB (VI, 19.), und daher m. Ca: m CA = 


Cn. Flaͤche ae: Ca. Flaͤche AD N 
Prisma ad: Prisma Ca 


446 
ebenfo m. © : m CA = Prisma a: . ab 


m. 2 : m. 2 Prisma e: Pute . 3 
folglich verhält ſich (V, 24. Coroll.) m. Ca’ A C +--+ 
m. CA II. ca = Pp: Prisma AD, Ebenſo findet 
ſich mn. o m. C . . CE: M CA =P: Prisma A. 
Mithin iſt, wenn man das Moment der Traͤgheit der Linie 
CA mit M.’h? bezeichnet, 


10 Mn2; M.CA 2 A: Prisma 4D 
Fi ca 


2) 8: 5 E Prisma AD 
Es 1 aber P+pgrößer und P kleiner als der 8 halt 
der Pyramide z fi folglich iſt das Verhaͤltniß von A? in dem 


Quadrat von CA” beftändig kleiner als ein Verhaͤltniß wel⸗ 
ches größer iſt, als das Verhaͤltniß des Inhalts der Pyra⸗ 
mide zu dem Inhalt eines mit der Pyramide einerley Grund⸗ 
flaͤche und Höhe habenden Preißmas, oder als das Verhaͤlt⸗ 
niß von 13 (XII, 7.), aber beftändig größer als ein Ver⸗ 
haͤltniß, welches kleiner iſt als das Verhaͤltniß von 1: ER 
Da nun p durch die Vergrößerung der Anzahl der gleichen 
Theile von CA kleiner gemacht werden kann, als jeder ger 
gebene Raum; fo folgt auf aͤhuliche Art, wie H. 247. a 

1: CA =1:3, und daher iſt das Moment der Traͤg⸗ 
heit der Linie CA um die durch C gehende auf CA ſenk⸗ 


rechte Axe = = CA. Auf aͤhuliche Art kann man von 
Linien auf Flächen, und von Flaͤchen auf Körper uͤberge⸗ 
hen, indem man die Beſtimmung des Moments der Traͤg⸗ 
heit auf die Beſtimmung des Inhalts g wißer Körper zurüch 
Abe deren Figur von der Figur des gegebenen Körpers ab⸗ 
hänge *). Die algebraiſche Auflöfung dieſer Aufgabe erfor / 
dert hoͤhere Analyſis. 

Die gerade Linie CA ſchwinge um den Punkt Cals ein 
Pendel. Da ihr Schwerpunkt in i re Mitte fallt; fo ift 
der Abſtand CO des Mittelpunkts des Schwungs von dem 


*) Hugenii Horologium oscillatorlum. P. IV. 
* 
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; 177% 
Aufhaͤngungspunkt C104 (F. 264. n. 3.) 3 CA. Ei 


ne cylindriſche oder pris matiſche gleichförmig dichte an dem 
einen ihrer Endpunkte aufgehaͤngte Stange nähert ſich die: 
5 zuſammengeſetzten Pendel deſto mehr, je geringer ihre 
Dicke iſt. 

Das Moment der Traͤgheit einer Kugel, deren Halb⸗ 
meſſer v und deren Maſſe M ift, findet man = M.r? ). 
Ihr Schwerpunkt faͤllt in ihren Mittelpunkt, und daher iſt, 
wenn die Kugel an einen feinen Faden aufgehängt wird, 
deſſen Gewicht man in Vergleichung mit dem Gewicht der 
Kugel vernachlaͤßigen kann, und der Abſtand des Mittel⸗ 
punkts der Kugel von dem Aufhaͤngungspunkt =/ geſetzt 
wird, die Laͤnge des einfachen Pendels, welches mit dieſem 
zuſammengeſetzten Pendel ſeine Schwingungen in gleicher 


Zeit vollbringt, F 3 = (H. 264. n. 4.) 


F. 266. Es ſey das Moment der Traͤgheit eines Koͤr⸗ 
pers (Fig. 101.) für eine durch feinen Schwerpunkt p ge⸗ 
hende Axe Mes, und A der Mittelpunkt des Schwungs 
um eine durch C gehende mit jener parallel laufende Are; ſo iſt 


1.) CA=Cp+ 75 (H. 264. n. 4.) En 
Man nehme in der Ebene des Schwungspe= A, und laſſe den 
Körper um eine durch „gehende Axe ſchwingen, welche mit der 
erfteren durch den Punkt C gehenden parallel ſey. Der Mittel⸗ 


punkt des Schwungs falle jetzt in az fo iſt ca⸗ b (H. 264. 
. 40, A= , (weil ch f. H). = pA+ Ch (weil C- 
e (F. 264. n. 5.) CA. Mithin ſind die Schwingun⸗ 
gen um die einander parallen durch C und c gehende Axen 
von gleicher Dauer. Namentlich koͤnnen der Aufhaͤngungs⸗ 
punkt und der Mittelpunkt des Schwungs mit einander ver⸗ 
wechſelt werden, und die Schwingungen um die durch dieſe 
Punkte gehende einander parallele Axen bleiben von gleicher 
Dauer *). 


) Ebendaſelbſt Prop. XXII. 
* — — Prop. XX. 
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Umgekehrt, wenn um zwey einander parallele durch 
beliebige Punkte C und c eines Koͤrpers gehende Axen die 
Schwingungen von gleicher Dauer ſind; ſo muß, wenn die 
Mittelpunkte des Schwungs beziehungsweiſe in A und a 
fallen, CA = ca, mithin nach F. 264. n. 4. 


12 12 
C, ch . 


cp. Cy + cp.k? = cp .Cp+Cp.h2 

ch. Cy (Cp-cp)=(Cp- ch) I, und daher 
entweder CY cp, oder cp-Cp=R? ſeyn. Weiß man nun, 
daß Cp und cp ungleich ſind; ſo iſt cy e CY le, ch. 


k k= e * fi 
u „ und C = (p 757 der Laͤnge des einfachen um 


Eſſchwingenden Pendels, welches mit dem zuſammengeſetz⸗ 
ten feine Schwingungen in gleichen Zeiten macht (F. 264. 
n. 4.). Insbeſondere iſt, wenn der Schwerpunkt eines Koͤr⸗ 
pers in die Ebene zweyer einander parallelen Schwingungs- 
axen faͤllt, aber ungleich von denſelben abſteht, und die 
Schwingungen des Koͤrpers um dieſe Axen von gleicher 
Dauer ſind, die Laͤnge des correſpondirenden einfachen Pen? 
dels dem Abſtand der Schwingungsaxen gleich. Demnach 
kann man die Laͤnge des einfachen mit einem gegebenen zuſam⸗ 
mengeſetzten ſeine Schwingungen in gleichen Zeiten vollbringen⸗ 
den Pendels durch Verſuche beſtimmen. An einer cylindri⸗ 
ſchen oder prismatiſchen Stange CA Fig. 102.) ſeyen bey 
C und c zwey keilfoͤrmige Zapfen angebracht, deren Schnei⸗ 
den gegen einander gekehrt, auf der Stange ſenkrecht und 
einander parallel ſeyen. Die eine befinde ſich an dem Ende 
C der Stauge, die andere in c um etwas uͤber 3 der Laͤnge 
der Stange von C entfernt, ſo daß der Mittelpunkt 9 des 
Schwungs um die Schneide «Chzwifchen C und ee falle (F. 
265). Auf dem ubrigen Theil 4 der Stange laſſe ſich 
ein kleines Gewichten hin und her ſchieben. Nun kann man 
durch die Verminderung der Maſſe der Stange auf der ei⸗ 
nen oder der anderen Seite es leicht dahin bringen, daß, 
wenn dieſes Pendel mit feiner Schneide C aufgehängt wird, 
ein von dieſer herabhaͤngendes Lot auf die Schneide „trifft, 


mithin der Schwerpunkt des Pendels in die Ebene der Schwin⸗ 
gungs⸗ 
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gungsaxen fällt. Durch das Verſchieben des Gewichts u kann 
man ferner machen, daß der Mittelpunkt der Schwingung 
um C in die Schneide e fallt, welches man daran erkennt, 
wenn die Schwingungen um C und 4 iſochroniſch find. Als⸗ 
denn iſt der Abſtand der Schneiden der Laͤnge des einfachen 
Pendels gleich, welches mit dieſem zuſammengeſetzten iſo⸗ 
chroniſch iſt. 


§. 262. Weil die Schwingungszeiten eines in Kreis⸗ 
bogen ſchwingenden Pendels von einer deſto groͤßeren Dauer 
find, je größere Schwingungen es macht (F. 261.); fo muß 
man, um verſchiedene Pendel mit einander vergleichen zu 
koͤnnen, aus den beobachteten Schwingungszeiten diejenige 
ableiten, welche man beobachtet haben wuͤrde, wenn die Pen⸗ 
del Ähnliche Kreisbogen beſchrieben hätten. Man iſt übers 
eingekommen, unter der Schwingungszeit eines Pendels dies 
jenige zu verſtehen, welcher ſich die Schwingungszeiten ei⸗ 
nes Pendels deſto mehr naͤhern, je kleiner ſie werden, oder 
die Zeit, in welcher ein Pendel eine Schwingung in einer 
Cykloide machen wuͤrde, deren beſchreibender Kreis die hal⸗ 
be Laͤnge des Pendels zum Durchmeſſer hat. Dieſe Zeit 
wird aus der beobachteten Schwingungszeit mittelſt der Groͤſ⸗ 
ſe der Schwingungen gefunden, wenn man die beobachtete 
Zeit einer Schwingung mit der F. 201. angegebenen durch 
S bezeichneten Reihe dividirt. Aus der fo reducirten Zeit 
und der Laͤnge des einfachen Pendels ergiebt ſich ſodenn nach 
der Proportion n. 3. §. 259, die Laͤnge eines einfachen Pens 
dels, welches ſeine Schwingungen in einer gegebenen Zeit, 
z. B. in einer Sekunde mittlerer Sonnenzeit macht. Ende 
lich muß noch eine kleine Verbeſſerung wegen des Wider- 
ſtands der Luft angebracht werden, welcher die Bewegungen 
des Pendels verzögert, fo daß die beobachtete Pendellaͤnge 
größer iſt, als diejenige, welche man im leeren Raum würs 
de beobachtet haben. 5 
Bouguer ſetzt die Laͤnge des auf den leeren Raum re⸗ 
ducirten einfachen Sekundenpendels in Paris = 440,67 par. 
Linien, unter dem Aequator aber = 439,21 Linien. Das 
Pendel, welches er gebrauchte, beſtund aus einer kupfernen 
Wohnenbergers Aſtronomie F f 


‘ 


450 


Kugel, welche an einem Faden von einer Aloeribbe hieng. 
Nach ſehr genauen von Borda angeſtellten Verſuchen iſt die 
Länge des einfachen Decimalſekunden⸗Pendels in Paris 
= one, 741887, woraus ſich mittelſt der Proportion n. 3. 
und des F. 144. angegebenen Verhaͤltnißes der Decimalſe⸗ 
kunde zu der Sexageſimalſekunde die Länge des gewöhnlichen 
Sekundenpendels = (1884). 0, 41887 = 

seit 0,7241887 Toiſ. ($ 144.), = 51307 4, 0,741887 
par. Lin. 440,559 Lin. ergiebt. Zu Formentera unter einer 
Breite von 38° 39 55 fand man nach der Borda'ſchen Mes 
thode die Laͤnge des einfachen Sekundenpendels (Decimalſek.) 
= 0"°,7412001, welches für die Länge des gewohnlichen Ser 
kundenpendels unter diefer Breite 440,154 par. Lin. giebt. 
Setzt man die von Borda gefundene Laͤnge des Sekunden⸗ 
pendels = 1; fo iſt die Länge des Sekundenpendels zu For⸗ 
mentera 418898 , 99908. Vergleicht man ebenfo 
die an anderen Orten der Erde nach Bouguer's Methode ge⸗ 
fundenen auf den leeren Raum reducirten Pendellaͤngen mit 
der von eben dieſem angegebenen Laͤnge des Sekundenpen⸗ 


dels in Paris; fo erhält man folgende Tafel *) 
Verhaͤltn. d. Sek. Pend. 


Beobachter Ort ‚Breite | zum parfſer 
Bouguer Peru 0° 99669 
— — Portobello 9 34 5, 99089 


Le Gentil. Pondichery 11 56 | 0,99710 
Campbell Jamaica 18 0 | 0,99745 
Bouguer klein Goava 18 27 | 0,99728 
de la Caille Cap 33 55 o, 99877 

Formentera 38 40 0,99908 
Darquier Toulouſe 43 36 | 0,99950 


Liesganig Wien 48 13 | 0,99987 
Bouguer Paris 48 50 1,00000 
v. Zach Gotha 50 56 1,00006 
Graham London 51 31 1,00018 
Griſchow Arensberg | 58 15 | 1,00074 
Mallet Petersburg 59 56 1,00101 
Maupertuis Pello 66 48 1500137 
Mallet Ponoi 67 5 1,00 148 


*) Mecanigne celeste. T. II. L. III. n. 42. pag. 147. 
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Die vierte und Die fünf letzten Pendellaͤngen find mit: 
telft eines unveraͤnderlichen Pendels durch die Beobachtung 
ſeiner Schwingungszeiten zu London und Jamaica, London 
und Paris, Paris und den übrigen Orten beſtimmt, wos 
durch das Verhaͤltniß der Schweren an dieſen Orten (F. 289. 
n. 8.), mithin auch das Verhaͤltniß der Pendellaͤngen geges 
ben iſt ($. 259. n. 4.). Multiplicirt man die Verhaͤltniß⸗ 
zahlen dieſer Tafel mit 440,67; ſo erhaͤlt man die in pari⸗ 
ſer Linien ausgedruͤkte Pendellaͤngen mit Ausnahme von 
Sormentera, weil dieſe Pendellaͤnge mit der Borda'ſchen 
verglichen worden iſt. 


F. 268. Man ſieht aus dieſer Tafel, daß die Pendel⸗ 
laͤngen vom Aequator an gegen die Pole hin beſtaͤndig zus 
nehmen, mit Ausnahme der vierten und fuͤnften, wo uͤbri⸗ 
gens die Breiten ſo wenig verſchieden ſind, daß der von 
dem Unterſchied der Breiten herruͤhrende Unterſchied der Pen⸗ 
dellaͤngen kleiner ſeyn kann, als die Fehler, welchen man 
bey dieſen Beobachtungen ausgeſetzt iſt. Eine genauere 
Vergleichung der Zunahmen der Pendellaͤngen mit den Brei⸗ 
ten zeigt, daß ſie von dem Aequator an gerechnet nahe den 
Quadraten der Sinus der Breiten proportional ſind. Un⸗ 
ter dieſer Vorausſetzung wuͤrden zwey unter verſchiedenen 
Breiten beobachtete Pendellaͤngen hinreichend ſeyn, um einen 
allgemeinen Ausdruck für die Länge des Sekundenpendels 
unter einer gegebenen Breite zu beſtimmen. Allein die Be⸗ 
obachtungsfehler machen einen ſolchen auf wenige Beobach— 
tungen ſich gründenden Ausdruck unſicher. Um den wahr: 
ſcheinlichſten Ausdruck zu finden, beſtimme man die Pen⸗ 
dellaͤnge unter dem Aequator und ihre Zunahme von dem 
Aequator an bis zu den Polen fo, daß, wenn man die Zus 
nahmen der Peudellaͤngen den Quadraten der Sinus der 
Breiten proportional ſetzt, die Summe der unter dieſer 
Vorausſetzung gefundenen poſitiven Abweichungen der be— 
rechneten Pendellaͤngen von den beobachteten der Summe der 
negativen Abweichungen gleich, und die Summe aller Ab⸗ 
weichungen als poſitiv betrachtet am kleinſten werde“). Uns 

*) Mec, cél. T. II. L. III. Chap. V. n. 40. 8 25 
2 
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ter diefer Bedingung wird, wenn man die in der Tafel g. 
267. ſtehende Zahlen ſtatt der Pendellaͤngen gebraucht, die 
Pendellaͤnge unter der Breite J zu der Pendellaͤnge unter 
dem Aequator ſich verhalten, wie 

o, 996868 + 0,0054160 Sin. F: 5996868. 

Setzt man ! der Breite der pariſer Sternwarte gleich; 
ſo erhaͤlt man das Verhaͤltniß der Pendellaͤnge in Paris zu 
der Pendellaͤnge unter dem Aequator 999937: 9968680, 
und, wenn man die erſtere nach Borda = 440,559 ſetzt, die 
Länge des Sekundenpendels unter dem Aequator = 
439/2066. Demnach verhält fi) die Pendellaͤnge unter der 
Breite J zu der Pendellaͤnge 439,2066 = 0,996868 + 
0,0054160 Sin. J: o, 096808, und es iſt die Länge des eins 
fachen Sekundenpendels unter der Breite ! und im Vacuo 


= 439,2066 + 2,3862 Sin. par. Linien. 

Die Laͤnge des einfachen Pendels, welches eine Schwin⸗ 
gung in einer Decimalſekunde macht, findet ſich ebenſo = 
one, 2396 100 + 0”°,0040183 Sin. 15 N 


§. 269. Die Uebereinſtimmung des in dem vorherge⸗ 
henden $. gefundenen Ausdrucks o, 996868 +0,005416Sin.!” 


) La place fand aus den $. 267. angeführten Beobachtungen, mit Aus⸗ 
nahme der neueren zu Formentera, ome, 23950 4 oMe®,004208 Sin. 3 
(Méc. cel. T. II. pag. 151.). Es tft aber der Coefficient von „ in der 
zehnten der mit 4“ bezeichneten Gleichungen (a. a. O. pag. 148.) wel⸗ 
che ſich auf die Gothaiſche Pendellaͤnge bezieht, unrichtig. Verbeſſert 
man dieſen Fehler; fo wird a 5 . ο y=0,00548065 zZ o, 83. 
Die Summe der poſitiven ſowohl als der negativen Fehler wird o, 0050, 
und mittelſt der Vorda'ſchen Pendellaͤnge für Paris die Länge des Dez 
cimalfefunden « Pendels = ome, 739582 + ome,004066 Sin. . Hier⸗ 
aus findet fich die Laͤnge des Pendels unter der Breite von Formentera 
Some, 241179, nur um ome, ooo 1, oder um 2 Lin. kleiner, als 
nach der Beobachtung. Mithin ſtimmt dieſe Penvellänge ſehr genau 
mit Borda's Beſtimmung der parifer Pendellänge überein, auf welche 
ſich in obiger Formel die Länge des Pendels unter dem Aequator grün⸗ 
det. Daß die älteren Angaben der Pendellaͤngen nicht ſehr zuverlaͤßig 
ſeyen, ſieht man aus der Vergleichung der an einerley Ort gefundenen 
Pendellaͤngen. Mairan fand für Paris 440,560, und nach einer Bes 
richtigung von Lalande (Äsiren. T. III. n. 2649. pag. 12.) weil 
Mairan ſich einer unrichtigen Toiſe bediente, 440,52. Aa Caille 
fand 440,55, und Bouguer 440,67. 5 
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mit den in der Tafel F. 267. nach den Beobachtungen ange: 
gebenen Verhaͤltnißen der Pendellaͤngen zeigt folgende Tafel: 
Ort Verhaͤltniße der Pendellaͤngen Unterſchiede 


nach den Beob. nach d. Formel Be; 
Peru o, 99669 599087 + 0,00018 
Portobello 0,99689 | 0,99702 + 13 
Pondihery | 0,99710 0,99710 0 
Jamaica 0,99745 | 0,99738 a! 
klein Goava 9,99728 | 0,99741 PUTZ 
Cap 099877 0,9855 i 
Formentera 0,99 908 99898 — 10 
Toulouſe 0,99950 0,99944 a 
Wien o, 999871 0,99988 5 
Paris 1,00000 0,999937 6 
Gotha 1, 0006 1,000 13 7327 
London 1,0018 1,0019 9 
Arensberg | 1,00074 1,00078 7 
Petersburg 1,0010 1,00092 iD 
Pello 1,00137 1,00144 #77 
Ponoi 1500148 1500146 * 


Folglich ſind die Zunahmen der Pendellaͤngen von dem 
Aequator an gegen die Pole hin ſehr nahe den Quadraten 
der Sinus der Breiten proportional, und wenn man von 
Borda's Beſtimmung der Pendellänge zu Paris ausgeht; 
ſo iſt die Länge des einfachen Sekundenpendels an einem Ort 
der Erde, deſſen Breite = Lift, 

= 0,508341+0,0027618 Siu. J Toiſ. 

= 439,2066 + 2,3862 Sin.“ parifer Linien, 

und unter den Polen = 441,5928. Lin. 

Für die Breite von Formentera erhaͤlt man 440,138, wel⸗ 
ches nur um 0,016 par. Linien von dem abweicht, was die 
Beobachtungen (§. 267.) gegeben haben. 

Bey der Vergleichung der uͤbrigen Pendellaͤngen mit 
der hier gegebenen Formel iſt zu bemerken, daß dieſelben ent⸗ 
weder nach Bouguers Methode mittelſt eines Aloefadens, 
welcher ſeiner Biegung einen kleinen Widerſtand an dem 
Aufhaͤngungspunkt entgegenſetzt, und daher den eigentlichen 
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Aufhaͤngungspunkt etwas tiefer fallen macht, mithin die 
Pendellaͤnge zu groß giebt, beſtimmt, oder aus der von 
Bouguer für Paris angegebenen Pendellaͤnge mittelſt der in 
Paris und an anderen Orten beobachteten Schwinaungszei⸗ 
ten unveraͤnderlicher Pendel geſchloſſen ſind. Haͤtte man 
bey der Beſtimmung der letzteren die Borda'ſche Pendellaͤn⸗ 
ge zum Grund gelegt; fo würden fie in dem Verhaͤltuiß 
von 440,559 zu 440,67 oder um o, 111 Lin. kleiner heraus⸗ 
gekommen ſeyn, und die fo verminderten Pendellangen wird 
man gebrauchen muͤßen, wenn man eine Vergleichung der 
auf Borda's Pendellaͤnge ſich gründenden Formel mit den 
Beobachtungen anſtellen will. Die folgende Tafel, welche 
in der erſten Columne die nach Bouguers Methode beobach⸗ 
teten, in der zwey die nach Borda's Methode beſtimmten, 
und aus den Schwingungszeiten mittelſt der Borda'ſchen 
Pendellaͤnge geſchloſſenen, in der dritten die nach der For⸗ 
mel berechneten Pendellaͤngen enthaͤlt, dient zur Verglei⸗ 
chung der berechneten Pendellaͤngen mit den beobachteten. 


beobachtete Pendellaͤngen nach 


Ort. Bouguer Borda. Formel 
Peru 439,21 439,21 
Portobello | 439,30 439,27 
Pondihery 439,39 439,31 
Jamaica 439,4 | 439,43 
klein Goava 439,47 439,45 
Cap 449,13 - | 439,95 
Formentera 440,15 440,14 

Toulouſe | 440,45 440,34 
Wien 440,64 449,53 
Paris 440,67 440,56 440,6 
Gotha 440,69 440,64 
London 440,64 | 449,67 
Arensberg 440,89 440,93 
Petersburg 441,00 | 440,99 
Pello 441,16 | 441,22 


Donsi | 441,21 | 441423 
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$. 270. Aus der Länge des einfachen Sekundenpen⸗ 
dels ergiebt ſich nun die freye Fallhoͤhe der Körper in der 
erſten Sekunde weit genauer, als man ſie durch die unmit⸗ 
telbare Beobachtung wuͤrde beſtimmen koͤnnen. Drückt man 
die Laͤnge des einfachen Sekundenpendels in pariſer Fuß aus, 
und multiplicirt fie mit Ir? oder die $. 269. in Toiſen aus⸗ 
gedruckte Pendellaͤnge mit 312; fo erhält man nach §. 289. 
n. 2. die freye Fallhoͤhe in der erſten Sekunde mittlerer 
Sonnenzeit | 

= 15,05138 + 0,08177 Sin. 7 par. Fuß. | 

Unter den Polen ift alfo die Höhe des freyen Falls in 
der erſten Sekunde nur um 0,08177 Fuß oder nicht ganz 
um einen Zoll groͤßer als unter dem Aequator, woraus man 
ſieht, daß die Verſchiedenheit der Schwere an verſchiedenen 
Orten der Erde durch die unmittelbare Beobachtung der Fall: 
hoͤhen nicht wuͤrde haben bemerkt werden koͤnnen. 

Die Beobachtungen, welche Bouguer in verſchiedenen 
Höhen über der Meeresflaͤche angeſtellt hat, zeigen eine merk⸗ 
liche Abnahme der Schwere in betraͤchtlichen Hoͤhen. Er 
fand die auf den leeren Raum reducirte Laͤnge des einfachen 
Sekundenpendels unter dem Aequator 
in einer Hoͤhe v. 2434 Toiſ. über d. Meeresflaͤche 438, 60 Lin. 

— — 1466 — — — 438,88 

in gleicher Hoͤhe mit der Meeresflaͤche 2439,21 
welche Unterſchiede zu betraͤchtlich find, als daß fie auf Ber 
obachtungsfehler koͤnnten geſchoben werden *). 

Die Pendelverſuche zeigen ferner, daß große und kleine 
Körper an einerley Ort der Erde in gleichen Zeiten von glei⸗ 
chen Höhen fallen. Verfertigt man nemlich aus einerley 
Materie mehrere dem Gewicht und der Ausdehnung nach 
verſchiedene Pendel, beſtimmt die Längen der mit ihnen ifo: 
chroniſchen einfachen Pendel, und leitet daraus nach §. 259. 


*) Das Gegentheil hievon wollte ein gewiſſer Coultoud im Jahr 1768 
auf den Alpen beobachtet haben, weil das Pendel in einer Höhe von 
1085 Toiſen dem am tieferen Standort in zwey Monaten um 27. Min. 
20 Sek. vorgerilt ſey. Bey genauer Nachfrage fand es ſich, daß die 
angeführten Verſuche niemals angeſtellt worden ſeyen, und das gauze 
eine Erdichtung ſey. Man ſehe de Luc Briefe über die Geſchichte der 
Erde. 1 Ty. 45 Brief. 5 
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n. 2. die freyen Fallhoͤhen her; fo finden ſich dieſe den Qua⸗ 
draten der Schwingungszeiten der Pendel proportional. 
Mithin ſind, wenn man den Widerſtand der Luft in Rech⸗ 
nung nimmt, an einerley Ort der Erde die Hoͤhen einander 
gleich, von welchen große oder kleine Koͤrper von der Ruhe 
an in gleichen Zeiten fallen. 

Newton ſtellte auch mit ungleichartigen Koͤrpern hier⸗ 
über genaue Verſuche an ). Er nahm zwey hoͤlzerne runde 
und einander gleiche Buͤchſen, fuͤllte die eine mit Holz, und 
hieng in dem Oſcillationspunkt der andern (fo genau als 
moͤglich) ebenſo viel Gold dem Gewicht nach auf. Die an 
Fäden von eilf Fuß Länge aufgehaͤngten Buͤchſen bildeten 
zwey Pendel, welche in Hinſicht auf das Gewicht, die Figur 
und den Widerſtand' der Luft einander gleich waren. Er 
ſetzte dieſe nebeneinander aufgehaͤngte Pendel in Bewegung, 
ſo daß ihre Schwingungen in einerley Zeit auf einerley Sei⸗ 
te der Vertikallinie anfiengen und gleich groß waren. Sie 
ſetzten ihre Schwingungen ſehr lange und mit einander übers 
einſtimmend fort, und waren daher iſochroniſch. Hieraus 
folgt, daß das Gold durch die Schwere ebenſo beſchleunigt 
wird, wie das Holz, und, wenn man den Widerſtand der 
Luft beſeitigt, eine Maſſe Gold in einer gegebenen Zeit von 
einer eben ſo großen Hoͤhe faͤllt, als eine dem Gewicht nach 
ebenſo große Maſſe Holz. Er ſtellte die Verſuche mit Gold, 
Silber, Bley, Glas, Sand, Kochſalz, Holz, Waſſer und 
Waizen an, und fand beſtaͤndig dieſelben Reſultate, ſo, daß, 
wenn auch ein kleiner, durch dieſe Verſuche nicht bemerkba⸗ 
rer Unterſchied ſtatt finden ſollte, dieſer nach der von New⸗ 
ton angegebenen Graͤnze der Genauigkeit weniger als den 
tauſendſten Theil des Ganzen hätte betragen muͤßen. 
Ungleichartige Körper von gleichem Gewicht würden alſo im 
leeren Raum und an einerley Ort der Erde in gleichen Zeis 
ten von gleichen Hoͤhen fallen, oder es koͤnnen wenigſtens 
die Fallhoͤhen nicht um ihren tauſendſten Theil von einander 
verſchieden ſeyn. Demnach wird man die Geſchwindigkeit, 
welche die Schwere den Koͤrpern in einer gegebenen Zeit und 
an einem gegebenen Ort, wenn der Widerſtand der Luft und 

») Philos, nat. prlnc. mathem, L. III. prop. VI. theor. VI. 
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andere Störungen der Bewegung befeitigt werden, mittheis 
len würde, fo lange als eine bey allen Körpern gleich bleis 
bende Groͤße zu betrachten haben, als man nicht durch ge⸗ 
nauere Verſuche eine Verſchiedenheit in den erzeugten Ger 
ſchwindigkeiten dargethan hat. 
Drittes Capitel. 
Von der Theorie der Bewegung der Himmels⸗ 
koͤrper, und der allgemeinen Schwere. 


F. 271. Wenn auf einen in Bewegung geſetzten Koͤr⸗ 
per eine Kraft wirkt, deren Richtung nach einem gewißen 
unveraͤnderlichen Punkt hin geht; ſo wird ſeine Bewegung 
nur in dem beſondern Fall geradlinigt ſeyn koͤnnen, wo die 
anfaͤngliche Richtung ſeiner Bewegung mit der Richtung der 
Kraft zuſammenfaͤllt. In den uͤbrigen Faͤllen wird ſich der 
Körper in einer gebrochenen aus geraden Linien zuſammenge⸗ 
ſetzten, oder in einer ſtetig krummen Linie bewegen, je nach⸗ 
dem die Kraft ſtoßweiſe oder ſtetig wirkt. Der Koͤrper ha⸗ 
be nemlich waͤhrend eines gewißen Zeittheilchens die gerade 
Linie MA (Fig. og) beſchrieben, und S ſey ein auſſerhalb 
der MAT liegender Punkt Man nehme auf der Verlaͤn⸗ 
gerung AT von MA die A= MA; fo würde der Körper 
in dem naͤchſtfolgenden gleich großen Zeittheilchen den Weg 
4A 7 zurücklegen, wenn keine Kraft auf ihn wirkte (F. 242.) 
In dem Augenblick da er in 4 ankommt, theile ihm eine 
gegen S hin wirkende Kraft die Geſchwindigkeit An mit; fo 
hat er in 4 die zwey Geſchwindigkeiten 40 und Ar, und 
er geht nun durch die Diagonale AB des Parallelogramms 
AGBs in derſelben Zeit, in welcher er den Weg 4 zuruͤck⸗ 
gelegt haben würde. Man ziehe SG; fo iſt das Dreyeck 
MSA= Ao A5 (I, 38. 37.). Mit der Geſchwindig⸗ 
keit feiner Bewegung durch AB würde er ferner nach der 
Verlaͤngerung ZH von AB fortgehen, und in dem naͤchſt⸗ 
folgenden gleich großen Zeittheilchen den Weg BH= AB 
zurücklegen, fo daß, wenn man SA zieht, das Dreyeck 
B. = ARS= ASM feyn würde. Aber in dem Augen⸗ 
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blick da er in B ankommt, theile ihm die Kraft die Ger 

ſchwindigkeit 50 gegen den Punkt S hin mit; fo wird er 

die Diagonale BC des Parallelogramms BHCh durchlaufen, 

und das Dreyeck BCS wird dem Dreyeck BCH, mithin 

wiederum dem Dreyeck ASM gleich ſeyn. Eben fo wird 
der Koͤrper, wenn er ferner in dem Anfang eines jeden der 
folgenden Zeittheilchen durch die ſtoßweiſe wirkende gegen 
den Punkt S gerichtete Kraft von feinen in den unmittelbar 
vorhergehenden Zeittheilchen beſchriebenen Wegen abgelenkt, 
und ihm die Geſchwindigkeiten Ce, Ja, Ee mitgetheilt wuͤr⸗ 
den, die Diagonalen CD, DE, EF der Parallelogramme 
He, Ad, Le in gleichen Zeiten durchlaufen, und die Radii 
Vectores SA, SB, SC u. ſ. w. werden die unter ſich und 
dem Dreyeck ASM gleiche Dreyecke ASB, BSC u. ſ. w. in 
gleichen Zeiten beſchreiben, ſo daß der ganze von bis F 
beſchriebene Flaͤchenraum ASF das ebenſo vielfache des Flaͤ⸗ 
chenraums ASB ſeyn wird, das wie vielfache die zur Bes 
ſchreibung der Flaͤche ASF gebrauchte Zeit von derjenigen 
Zeit iſt, in welcher die Fläche ASB beſchrieben wurde. Die 
Flaͤchenraͤume, welche die von § ausgehende Radii Vecto⸗ 
res abſchneiden wachſen alſo der Zeit proportional. Ferner 
liegen die Dreyecke ASG und ASB wegen der Parallelen AG, 
Ba in einer Ebene, ſodenn, weil ABH eine gerade Linie 
iſt, liegen auch die Dreyecke SB und BSH, mithin auch 
wegen der Parallelen BA, Cb die Dreyecke BSC und BA, 
und daher ASB und BSC in einer Ebene. Ebenſo kann 
gezeigt werden, daß jedes der beſchriebenen Dreyecke mit dem 
unmittelbar vorhergehenden in einer Ebene liegt; folglich 
liegt die Bahn des Körpers in einer durch den Punkt S und 
durch die anfaͤngliche Richtung MAT der Bewegung des 
Koͤrpers gelegten Ebene, in welcher er unter der Voraus⸗ 
feßung einer ſtoßweiſe gegen S hin wirkenden Kraft ein Viel⸗ 
eck ABCD fo beſchreiben wird, daß ſich der Flaͤchenraum 
D zu dem Flaͤchenraum 48 verhält wie die Zeit durch 
ASD zu der Zeit durch ASF. Der Punkt F, gegen wel⸗ 
chem der Koͤrper beſtaͤndig hin getrieben wird, heißt der 
Mittelpunkt der Kraͤfte (centrum virium), die Kraft, 
welche ihn dahin treibt, die Centripetalkraft (vis centri- 
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peta), und die Bewegung felbft heißt eine Centralbewe⸗ 
gung. 5 


F. 272. Umgekehrt, wenn ein Körper ein in einer 
Ebene liegendes Vieleck ſo beſchreibt, daß die Flaͤchenraͤume, 
welche die von einem gegebenen in der Ebene des Vielecks 
liegenden Punkt S ausgehende Radii Vectores abſchneiden, 
den Zeiten proportional find, in welchen fie beſchrieben wur⸗ 
den; fo iſt der Punkt S der Mittelpunkt der Kräfte. Sind 
nemlich CSD, DSE die in zwey gleichen unmittelbar auf 
einander folgenden Zeittheilchen beſchriebenen Flaͤchenraͤume; 
fo müßen die Dreyecke CSD, DS einander gleich ſeyn. 
Man verlängere CD nach K fo, daß DK = CD und ziehe 
CK; fo würde der Körper, wenn in D die Centralkraft 
nicht auf ihn gewirkt haͤtte, in dem zweyten Zeittheilchen das 
Dreyeck DSK=CDS beſchrieben haben. Nun ſoll aber auch 
das Oreyeck DSE= CDS ſeyn; folglich muͤßen die Dreyecke 
DSE und DSK einander gleich ſeyn, mithin ihre Spitzen 
K, I auf einer mit der DS parallel laufenden geraden Liz 
nie KE liegen I. 39.). Man ziehe noch durch X die Pas 
rallele d mit DA; fo iſt DKEA ein Parallelogramm, 
und die Geſchwindigkeit DZ kann als aus den zwey Ge⸗ 
ſchwindigkeiten DA und Dad zuſammengeſetzt betrachtet wer⸗ 
den (H. 240.). Die erſtere iſt diejenige, mit welcher der 
Körper in D ankam, und mit welcher er ſich gleichfoͤrmig 
nach der Verlängerung DK von CD fortbewegt haben wuͤr⸗ 
de. Die letztere Di muß von einer nach der Richtung Dad 
wirkenden Kraft herruͤhren, weil man unter der Richtung 
einer Kraft die Richtung verſteht, nach welcher ſie einen 
Körper zu bewegen ſtrebt (F. 243.). Folglich iſt der Punkt 
S, von welchem die Radii Vectores ausgehen, der Mittels 
punkt der Kraͤfte. 5 

Man faͤlle aus dem Mittelpunkt S der Kräfte die Pers 
pendickel SR, SP auf die Richtungen NA. DE der Bewe⸗ 
gung des Koͤrpers von N bis 4 und von O bis E; fo vers 
haͤlt ſich, weil die Dreyecke AUS und DSE einander gleich 
find, MA: DE = SV: SR. Aber MA und DE find in 
gleichen Zeiten beſchriebene Wege; folglich verhaͤlt ſich die 
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Geſchwindigkeit der Bewegung von N bis 4 zu der Ger 
ſchwindigkeit der Bewegung von D bis E (F. 23 1.), wie 
das aus dem Mittelpunkt S der Kräfte auf die letztere Rich⸗ 
tung der Bewegung gefaͤllte Perpendickel SP zu dem Per- 
pendickel SR auf die erſtere Richtung. 

Je kleiner man nun die Zeittheilchen nimmt, in wel⸗ 
chen die Stoͤße der Centripetalkraft aufeinander folgen, deſto 
mehr naͤhert ſich die ſtoßweiſe wirkende Kraft einer ſtetig 
wirkenden, und zu gleicher Zeit naͤhert ſich das Vieleck einer 
ſtetig krummen Linie. Dabey bleiben beſtaͤndia die Flaͤchen⸗ 
raͤume den Zeiten proportional, in welchen ſie beſchrieben 
wurden. Man laſſe die Kraft ſtetig nach einem gegebenen 
Punkt S hin wirken; fo wird das Vieleck in eine gegen den 
Mittelpunkt S der Kraft hole ſtetig krumme Linie überges 
hen, und die Sectoren, welche die von ausgehende Radii 
Vectores abſchneiden, werden den Zeiten proportional ſeyn, 
in welchen ſie beſchrieben wurden. Und umgekehrt, wenn 
ein frey ſich bewegender Koͤrper eine in einer Ebene liegende 
krumme Linie ſo beſchreibt, daß die von einem in dieſer 
Ebene liegenden Punkt ausgehende Radii Vectores den Zeis 
ten proportionale Flaͤchenraͤume abſchneiden; fo iſt der ers 
waͤhnte Punkt der Mittelpunkt der Kraͤfte. Die Centripe⸗ 
talkraft kann übrigens aus mehreren nach verſchiedenen Rich: 
tungen wirkenden Kraͤften zuſammengeſetzt ſeyn, nur muß 
die aus allen dieſen Kraͤften zuſammengeſetzte Kraft gegen 
den gegebenen Punkt hin gerichtet ſeyn, von welchem die 
Radii Vectores ausgehen. 

Die Perpendickel SR, SP aus dem Mittelpunkt 8 
der Kraft auf die Richtungen MA, DE der Bewegung 
des Koͤrpers werden im Fall der ſtetig krummlinigten 
Bewegung in diejenigen Perpendickel uͤbergehen, welche 
aus dem Mittelpunkt der Kraͤfte auf die Tangenten der 
krummlinigten Bahn gefaͤllt werden. Bey jeder freyen 
krummlinigten Centralbewegung werden alſo die aus dem 
Mittelpunkt der Kräfte auf die Tangenten der Bahn gefaͤll— 
ten Perpendickel umgekehrt den Geſchwindigkeiten proportio⸗ 
nal ſeyn, welche der Körper in den Veruͤhrungspunkten hat. 
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§. 273. Vermoͤge des zweyten kepleriſchen Geſetzes 
(F. 179.) find die elliptiſchen Sectoren, welche die aus dem 
Mittelpunkt der Sonne an einen Planeten gezogene Radit 
Vectores abſchneiden, den Zeiten proportional, in welchen ſie 
beſchrieben werden; folglich iſt die Kraft, welche die Pla⸗ 
neten noͤthigt, um die Sonne ihre krummlinigte Bahnen 
zu beſchreiben, gegen den Mittelpunkt der Sonne hin ge⸗ 
richtet. Das zweyte kepleriſche Geſetz iſt ein allgemeines 
Geſetz der freyen Centralbewegung. Jeder Koͤrper, welcher 
durch eine, oder durch eine aus mehreren zufammengefeßte 
Kraft beſtaͤndig gegen einen unbeweglichen Punkt hin ge— 
trieben wird, und nach einer Richtung, welche weder mit 
der Richtung der Centripetalkraft zuſammenfaͤllt, noch ihr 
entgegengeſetzt iſt, auf irgend eine Weiſe in Bewegung ge⸗ 
ſetzt worden iſt, wird, wenn keine Hinderniße der Bewe⸗ 
gung vorhanden find, eine gegen den Mittelpunkt der Kräfs 
te hole krumme Linie beſchreiben, ſo daß die Flaͤchenraͤume, 
welche die aus dem Mittelpunkt der Kräfte ausgehende Ra 
dit Vectores abſchneiden, den Zeiten proportional wachſen, 
nach welchem Geſetz auch die Ceutripetalkraft mit der Ver⸗ 
änderung des Abſtauds des Körpers von dem Mittelpunkt 
der Kräfte ſich verändern mag. 

Um nun das Geſetz zu finden, nach welchem die Cen⸗ 
tripetalkraft von der Entfernung des Koͤrpers vom Mittel⸗ 
punkt der Kraft abhaͤngt, und die Groͤße der Kraft ſelbſt 
angeben zu koͤnnen, welche den Körper von feinem geradlis 
nigten Weg beſtaͤndig ablenkt, wird man die Groͤße der 
Ablenkung von der Tangente der krummen Linie, welche der 
Koͤrper beſchreibt, zu beſtimmen haben, und zwar wird, weil 
die Kräfte durch diejenige Geſchwindigkeit gemeßen werden, 
welche ſie nach einer gegebenen Richtung in einer gegebenen 
Zeit erzeugen würden, wenn fie waͤhrend dieſer Zeit con⸗ 
ſtant blieben, diejenige Ablenkung von der Tangente aus⸗ 
zumitteln ſeyn, welche die Centralkraft in einer gegebenen 
Zeit hervorbringen wuͤrde, wenn ſie waͤhrend dieſer Zeit 
nach ihrer anfänglichen Richtung mit gleicher Staͤrke fort⸗ 
wirkte. Der einfachſte Fall iſt derjenige, wenn ein Körper 
einen Kreis beſchreibt, und des Kreiſes Mittelpunkt der 
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Mittelpunkt der Kraft ift. In dieſem Fall find die aus dem 
Mittelpunkt der Kraft auf die Tangenten des Kreiſes gefaͤllten 
Perpendickel dem Halbmeſſer des Kreiſes gleich, und folglich 
iſt dieſe Centralbewegung gleichfoͤrmig (§. 272.). Es ſey AB 
(Fig. 104.) der Bogen, welchen der in dem aus C als Mit⸗ 
telpunkt mit dem Halbmeſſer CA beſchriebenen Kreis ſich 
bewegende Koͤrper in einer gegebenen Zeit, z. B. in einer 
Sekunde beſchreibt, und AT ſey die Höhe, von welcher der 
Körper von dem Punkt & aus gegen C in derſelben Zeit, 
in welcher der Bogen AB beſchrieben wird, fallen würde, 
wenn auf ihn die Centralkraft mit derjenigen Staͤrke, wel⸗ 
che fie in A hat, fortwirkte, und der. Körper keine Geſchwin⸗ 
digkeit nach der Richtung der Tangente AT gehabt hätte, 
oder anfaͤnglich in Ruhe geweſen wire Man theile die 
Zeit, in welcher der Bogen A beſchrieben wird, fo wie 
den Bogen AB ſelbſt in eine beliebige Anzahl gleicher Theis 
le, welche un ſey. Es ſey AKE = = AB. Man ziehe EP 
auf den durch A gehenden Durchmeſſer AD ſenkrecht, vol⸗ 
lende das Parallelogramm AA und ziehe die Chorden 
AE, EO. Wirkte die Centralkraft ſtoßweiſe, und theilte 
fie dem Körper in dem Punkt A ploͤzlich die Geſchwindig⸗ 
keit AP mit, fo würde er, wenn er nach der Richtung der 
Tangente AT die Geſchwindigkeit AH hätte, am Ende der 
Zeit, in welcher er den Bogen A wirklich beſchrieben hat, 
durch die Bewegung auf der Chorde AE des Kreiſes an 
demſelben Punkt E gekommen ſeyn. 
Es verhaͤlt ſich aber 22 : Chorde AE= Chorde AE: A; 
folgli ch iſt AP = dem . Chorde 4 
Da nun der Weg, welchen der Körper nach der Rich⸗ 
tung ZT der Tangente in —tel Sekunde zurüclegen würde 


dem Bogen A gleich, und daher größer als AH iſt; fo 
muß der Raum, durch welchen die Centralkraft den Koͤrper 


in = Sekunde fallen machen würde, größer AP ſeyn, und 
weil vermöge der Geſetze der gleichfoͤrmig beſchleunigten Bes 
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wegung die Fallhöhe in 5 Sekunde zu der Fallhoͤhe in 1 Sek. 
ſich verhaͤlt, wie = ı=ı1:n?; fo wird bie Fallhöhe in 1 


. Chorde 4E 
Sekunde, d. i. 40 , n?. AP oder > eh 


2 4 18 ; 
a ar Segen EN, oder auch, weil m. AE As if 


(Sonftr. )r 


1 
Chorde — u 
25 n 
AGD e dare 2 ſeyn. 


Man ziehe an Dee anderen Endpunkt E des Bogens 
A den Durchmeſſer PE, deſſen Verlängerung der Tangen⸗ 
te ATT in 1 begegne, und vollende das Parallelogramm 
AQRET; fo würde der Körper, wenn er nach der Richtung 
der Tangente eine Geſchwindigkeit gehabt haͤtte, mit welcher 
er in; „Sekunde den Weg AT gleichfdrmig hätte zurüͤckle⸗ 
gen können, und zugleich in 4 nach der mit TE parallelen 
Richtung AR die Geſchwindigkeit 4 erhalten hatte, die 
Diagonale AE des Parallelogramms ZQET in = Sekun⸗ 
de beſchrieben haben, und am Ende dieſes Zeittheilchens in 
dem Endpunkt ü des Bogens A1 angekommen ſeyn, wel— 
chen er in dieſer Zeit wirklich beſchrieben hat. Dieſer Bo⸗ 
gen iſt aber kleiner als 41 folglich muß der Raum, durch 
welchen die Centralkraft den Körper in Sek. fallen ma⸗ 


chen würde kleiner als 1E, und die Fallhöhe Ain 1 Sek. 
kleiner als n?. TE ſeyn. Es ift aber (III, 36.) FT TE 


5177 Yin ar 12. 7 
= AT’, und daher TE= EE . IE A | 


folglich muß um fo 5 


1 
1. IT a A= 25. Tang. A5 
4 A Se er ee ſeyn. 
Bogen — AB 
Nun iſt die Geſchwindigkeit, welche eine conſtante 
Kraft waͤhrend einer gegebenen Zeit erzeugt das Doppelte 
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des Raums, durch welchen fie einen Körper während ber: 
felben Zeit fallen machen würde; folglich iſt die Geſchwin⸗ 
digkeit, welche die Centralkraft waͤhrend der Zeit, in wel⸗ 
cher der im Kreis ſich bewegende Körper den Bogen AB 
beſchreibt, erzeugen wuͤrde, wenn ſie beſtaͤndig mit derjeni⸗ 
gen Staͤrke fortwirkte, welche ſie in 4 hat, beſtaͤndig 
1 

AB? horde — >) 

2er Bogen — AB 


I 
5 „Tang. — ABN 
aber Z e 
Bogen —— AB: 


Diefe zwey Ausdrücke koͤnnen aber durch die Vergroͤße⸗ 
rung der Anzahl u der gleichen Theile, in welche man den 
Bogen AB eintheilt, um weniger als jede gegebene Größe 
von einander verſchieden gemacht werden; folglich kann die 


2 
Centripetalkraft weder größer noch kleiner ſeyn als a 
wenn ſie nemlich wie gewoͤhnlich durch die Geſchwindigkeit 
gemeßen wird, welche ſie als conſtant betrachtet in einer ge⸗ 
gebenen Zeit erzeugen wurde. 

Man ſetze die Geſchwindigkeit, mit welcher ſich der 
Koͤrper im Kreis bewegt, gleich v, feinen Halbmeſſer = r, 
und die Geſchwindigkeit, welche die Centralkraft in der Zeit⸗ 
einheit erzeugen würde Ez ſo wird man haben 

EN 

1.) K = 7 \ 
wo k die in einer Sekunde, Minute, u. ſ. w. erzeugte Ges 
ſchwindigkeit ſeyn wird, je nachdem v den Weg bezeichnet, 
welchen der Körper in einer Sekunde, Minute, u. ſ. w. bes 
ſchreiben würde, wenn die Centralkraft aufhoͤrte zu wirken. 

Es ſey die Umlaufszeit des Körpers = tz fo durch? 
lauft er in dieſer Zeit den Umfang des Kreiſes oder den 
Raum 27 r, wenn der Umfang zum Durchmeſſer ſich wie 
1 1 verhält. Da nun der Körper den Kreis mit einer 

gleich⸗ 
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gleichfoͤrmigen Bewegung durchlauft; fo wird feine Geſchwin⸗ 
digkeit v⸗= , und vermöge der Gleichung n. 1. 
gi 2.) * en ſeyn. F 


Da ein Koͤrper, welcher ſich in einem Kreiſe bewegen 
ſoll, gegen des Kreiſes Mittelpunkt hin durch eine Kraft 
getrieben werden muß, welche = = iſt (n. 1.); fo, beſtrebt 
er ſich mit einer ebenſo großen Kraft von des Kreiſes Mit⸗ 
telpunkt zu entfernen, und nach der Richtung der Tangente 
fortzugehen. Dieſes Beſtreben eines im Kreiſe ſich bewe⸗ 
genden Koͤrpers, ſich von des Kreiſes Mittelpunkt zu ent⸗ 
fernen, heißt die Schwungkraft (vis centrifuga). Wird 
ein Koͤrper durch einen Faden mit einem unbeweglichen 
Punkt verbunden, und dadurch genoͤthigt, einen Kreis zu 
beſchreiben, deſſen Halbmeſſer der Laͤnge des Fadens gleich 
iſt; ſo muß der Faden ſtark genug ſeyn, um der Schwung⸗ 
kraft zu widerſtehen, und dieſer vertritt nun die Stelle der 
Centripetalkraft. Gewoͤhnlich verſteht man unter der 
Schwungkraft den Exponenten ihres Verhaͤltnißes zu der 
Kraft der Schwere. Man ſetze die freye Fallhoͤhe der Koͤr⸗ 
per in der erſten Sekunde = g, alſo die Geſchwindigkeit, 
welche die Schwere in einer Sekunde erzeugt = 225 Jo wird 
ſich verhalten 


die Schwungkraft: Schwere = 23 2g, oder es wird ſeyn 
3.) die Schwungkraft = x 


28 
F. 274. Wenn ein Koͤrper einen Kreis mit einer 
gleihförmigen Bewegung beſchreibt; fo kann zwar nach dem 
vorhergehenden §. die Centripetalkraft gefunden werden, 
welche den Koͤrper noͤthigt, dieſen Kreis zu beſchreiben, aber 
das Geſetz, nach welchem die Centripetalkraft mit dem Ab⸗ 
ſtand des Koͤrpers von des Kreiſes Mittelpunkt ſich veraͤn⸗ 
dert, bleibt unbeſtimmt, weil in dieſem Fall alle Radii Vec⸗ 
tores einander gleich ſind. Da aber die Planeten keine Krei⸗ 
ſe, ſondern Ellipſen beſchreiben, in deren einem Brennpunkt 
ſich die Sonne befindet, und dieſer Punkt vermöge des vor⸗ 
Bohnenbergers Astronomie. G 2 
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hergehenden H. zugleich der Mittelpunkt der Kräfte iſt; ſo 
verändern ſich die Abftände der Planeten von dem Mittel 
punkt der Kraͤfte um den Abſtand der Brennpunkte der El⸗ 
lipſen, welche ſie um die Sonne beſchreiben, und man wird 
das Geſetz finden koͤnnen, nach welchem die Centripetalkraft 
fi verändert. _ Es ſey A (Fig. 105.) die große, D die 
kleine Axe der elliptiſchen Bahn eines Planeten, F und S 
ſeyen ihre Brenupunkte, und die Sonne in S. Da bey 
jeder Centralbewegung die Geſchwindigkeiten umgekehrt den 
Perpendickeln aus dem Mittelpunkt der Kraͤfte auf die Tan⸗ 
genten der Bahn proportional ſind (F. 272.), und die ge⸗ 
raden Linien, welche auf der großen Axe in den Scheiteln 
A. P ſenkrecht ſtehen, die Ellipſe in dieſen Punkten berüͤh⸗ 
ren; fo verhält ſich die Geſchwindigkeit des Planeten im 
Peribelio P zu feiner Geſchwindigkeit im Aphelio 4 wie 
8A: S. Es fey: Wein beliebiger anderer Punkt der El⸗ 
lipſe, in welchem ſie von der geraden Linie K / beruͤhrt wer⸗ 
de. Man ziehe , Ful, verlaͤngere die letztere nach Q 
fo, daß L A werde, ziehe Q, und verbinde den Punkt 
, in welchem die SQ die Tangente RT ſchneidet, mit 
dem Mittelpunkt C der Ellipſe durch die gerade Linie CR. 
Da vermoͤge der Eigenſchaften der Ellipſe SU NH Al 
H (Conſtr.) = H; ſo iſt o . Weil 
ferner die RT’ die Ellipſe in N berührt; fo iſt der Winkel 
SMR. = FMT (Kegelſchn. II, 12. Zuſ. 1.) KH (. 15.) 
und daher Se = K (1, 4.), und SR auf RT ſenkrecht. 
Es iſt aber auch SC=CF; folglich C mit Y parallel 
(VI, 2. ), und CE HN = C, Mithin liegen die Ends 
punkte & aller Perpendickel SR welche aus dem Brenn⸗ 
punkt S auf die Tangenten der Ellipſe gefällt werden, auf 
dem Umfang eines uber der großen Axe als Durchmeſſer bes 
ſchriebenen Kreiſes, und vermoͤge III, 2. iſt SH am klein⸗ 
ſten, A am groͤſten, SRE = SE Da nun die Geſchwin⸗ 
digkeiten umgekehrt dieſen Perpendickeln proportional ſindz ſo 
iſt die Geſchwindigkeit der Bewegung des Planeten im Pe⸗ 
rihelio Bam groͤſten, im Aphelio A am kleinſten, fie nim mt 
von dem Perihelium an bis zu dem Aphelio beſtaͤndig ab, 
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und auf der anderen Seite der großen Axe wieder ebenfo zu, 
bis ſie im Perihelio wieder am groͤſten wird. 

Man nehme auf der großen Axe AP der Ellipſe von 
ihren Scheiteln Pund A aus die Linien 27, AK dem hal⸗ 
ben Parameter der großen Axe gleich, und beſchreibe aus 
Fund Kals Mittelpunkten mit den Halbmeſſern V, KA 
Kreiſe; fo werden dieſe die Ellipſe in P und 4 berühren, 
und ganz innerhalb der Ellipſe fallen, auch wird kein ande⸗ 
rer Kreis, welcher die Ellipſe in P oder A berührt, zwi⸗ 
ſchen der Ellipſe und dem aus J oder X beſchriebenen Kreis 
durchgehen koͤnnen (Kegelſchn. II, 35.). Folglich muß die 
Centripetalkraft in eben fo groß ſeyn als die Centripetal⸗ 
kraft, welche erfordert wird, um einen Koͤrper, welcher in 
P einerley Richtung und Geſchwindigkeit feiner Bewegung 
mit dem Planeten hat, einen Kreis von dem Halbmeſſer 
J beſchreiben zu machen, deſſen Mittelpunkt der Kraft in 
4 fall Eben fo muß die Centripetalkraft in 4 derjenigen 
Kraft gleich ſeyn, welche einen von A mit der dieſem Punkt 
entſprechenden Geſchwindigkeit und Richtung des Planeten 
ausgehenden Körper noͤthigen würde, um K als Mittels 
punkt der Kraft einen Kreis, deſſen Halbmeſſer NA iſt, 
beſchreiben zu machen. Wegen der gleichen Halbmeſſer 7 
und KA wird ſich aber vermoͤge H. 273. n. 1. verhalten 


die Centrip. Kraft im Kreis YP, | g nn Kraft im Kr. KA x 
oder Centrip. Kraft des Planeten in 2$ Loder Centrip. Kr. d. Plan. in A 


= Quadr. d. Geſchw. in P: Quadr. d. Geſchw. in A 

= sa x S; 0 
folglich iſt die Kraft, welche die Planeten gegen dem Mittel⸗ 
punkt der Sonne treibt, wenigſtens im Aphelio und Perihelio 
umgekehrt den Quadraten ihrer Entfernungen von dem Mitrel⸗ 
punkt der Sonne proportional. Was hier von den Endpunk, 
ten der großen Axe bewieſen worden iſt, gilt auch, wie hernach 
gezeigt werden ſoll, von den uͤbrigen Punkten der Ellipſe. 
Nun wird es ſich auch begreiflich machen laſſen, warum die 
Plaueten, wenn ſie im Perihelio angekommen ſind, ſich 
wiederum von der Sonne entfernen, ungeachtet im Perihe⸗ 
lio die Centralkraft am gröften iſt, und warum fie, wenn 
ſie im Aphelio angekommen ſind, ſich wiederum der Sonne 
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nähern. Da nemlich P.) dem halben Parameter der großen 
Are der Ellipſe gleich iſt; fo verhält ſich 
A en e f 
mithin 400 %, Ae 3 2 
4% a Be ee . 
c- ν „%% 
00 ! C = 6$ ah, 
Idlih CH: CS 
8 8 oe er Er ER 


Da nun in der Ellipſe immer Cs kleiner als C iſt; 
fo it C C, CK CA, und daher PF> PS, AK < 
AC und um fo mehr 2 As. Mit der Geſchwindigkeit, 
welche der Planet in / bat, koͤnnte er einen Kreis um 
als Mittelpunkt der Kraft beſchreiben, deſſen Halbmeſſer 
FP> iſt; folglich muß er in P anfangen ſich von dem 
Brennpunkt S zu entfernen. In A kommt er mit einer Ge 
ſchwindigkeit an, vermoͤge welcher er um K als Mittelpunkt 
einen Kreis beſchreiben koͤnnte, deſſen Halbmeſſer K < A 
iſt. Mithin muß er, wenn er durch den Endpunkt 4 der 
großen Axe gegangen iſt, anfangen, ſich dem Brennpunkt 
S wiederum zu nähern. Mit dieſer Annäherung waͤchst 
feine Geſchwindigkeit bis zu dem Perihelium V, fo daß er 
nun wiederum einen Kreis um den Mittelpunkt 7 beſchreiben 
konnte, wenn dieſer Punkt der Mittelpunkt der Kraft wäre- 
Er muß fih alſo von dem wirklichen Mittelpunkt S der 
Kraft, welcher vermöge des oben bewieſenen zwiſchen Z und 
F fallt, wiederum entfernen. In dem hier betrachteten 
Fall von Ceutralbewegungen uͤbertreffen die Geſchwindigkeit 
des Planeten in feiner Bahn und die Geſchwindigkeit in ei“ 
nem Kreis, welcher aus dem Mittelpunkt der Sonne durch 
den Ort des Planeten beſchrieben wird, einander wechſels⸗ 
weiſe, die erſtere in dem Perihelio, die letztere in dem 
Aphelio. 8 


§. 275. Vermoͤge des dritten kepleriſchen Geſetzes 
($. 180.) verhalten ſich die Quadrate der ſideriſchen Lin? 
laufszeiten der Planeten wie die Wuͤrfel ihrer mittleren Ent“ 
fernungen von der Sonne. Dieſe Umlaufszeiten ſind al ſo 
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von der Excentricitaͤt der Planetenbahnen unabhängig, und 
ſie werden daher unveraͤndert bleiben, wenn man die Pla⸗ 
neten Kreiſe um die Sonne beſchreiben läßt, deren Halbmeſ⸗ 
fer den halben großen Axen der elliptiſchen Planetenbahnen 
gleich ſind. Bezeichnet man die Halbmeſſer dieſer Kreiſe 
mit und R, und die Umlaufszeiten mit t und 7; fo wird 
man die Proportion haben 12: 12 8: R3, 

Aber, wenn mehrere Koͤrper um einen gemeinſchaftli⸗ 
chen Mittelpunkt als Mittelpunkt der Kraͤfte Kreiſe von den 
Halbmeſſern r und R in den Zeiten 2 und 1 beſchreiben; fo 


ſind die Ceutralkraͤfte beziehungsweiſe k= 1 und 


* * (F. 273. n. 2.) folglich iſt &: & im zuſammenge⸗ 
ſetzten Verhaͤltniß von „: K 
und von 72: 1? 1 
od im zuſammengeſetzten Verhaͤltniß von : K 
und von Ks: 73 (gtes kep. Gef.) 
mithin : A R2Z z vs. 

Daſſelbe Geſetz der Centripetalkraft, welches für die 
kleinſte und groͤſte Entfernung eines jeden Planeten von der 
Sonne gilt, beſtaͤtigt ſich alſo auch von einem Planeten zu 
dem anderen, und es iſt ſehr wahrſcheinlich, daß es ſich auf 
alle Punkte der Planetenbahnen, und allgemein auf alle Ent⸗ 
fernungen von der Sonne erſtrekt. Die folgenden Unterſu⸗ 
chungen werden die Allgemeinheit dieſes Geſetzes auffer als 
lem Zweifel ſetzen. b 


$. 276. Ein Körper gehe 1.) von dem gegebenen Punkt A 
(Fig. 106.) mit einer gegebenen Geſchwindigkeit nach der gege— 
benen Richtung AB aus, und eine gonſtante Kraft wirke auf 
ihn beſtaͤndig mit der gegebenen geraden Linie AD parallel; fo 
wird die Bewegung des Körpers aus einer gleichformigen mie 
der geraden Linie AB parallelen und aus einer gleichfdrmig ber 
ſchleunigten mit der geraden Linie AD parallel laufenden Bewe⸗ 
gung zuſammengeſetzt, und daher krummlinigt ſeyn. Man ziehe 
durch beliebige Punkte B, O der AB die Parallelen BG, OM 
mit AD, welche der von dem Körper beſchriebenen krun men Liz 
nie in G und M begegnen, und durch G, MN die GH, MP mit AB 
parallel. Da die mit AD parallel laufende Bewegung eine gleich“ 
foͤrmig beſchleunigte iſt; fo wird ſich verhalten ZN: Be = 
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das Quadrat der Zeit der gleichfoͤrmigen Bewegung durch AB zu 
dem Quadrat der Zeit der gleichformigen Bewegung durch 40 


(F. 234) AB: 40 (. 231. n. 1.) GK: PN. De 
Korper beſchreibt alſo eine Parabel AMG (Kegelſchn. I, 18. 
Zul. 3.) deren Durchmeſſer AD iſt, und welche die gerade Li⸗ 
nie AB in dem Scheitel 4 des Durchmeſſers AD berührt 
(Kegelſchn. I, 12. Zuſ. 5.). Die Natur zeigt uns dieſe Bewe⸗ 
gung in den ſchief gegen den Horizont geworfenen Koͤrpern, 
wenn man die Richtungen der Schwere als parallel annimmt, 
welches in kleinen Entfernungen ohne merklichen Fehler geſche⸗ 
hen kann, und den Widerſtand der Luft bey Seite ſetzt. 1 
2.) Umgekehrt, wenn ein Körper durch eine beſtaͤndig mit 
der geraden Linie AD parallel wirkende Kraft gendͤthigt wird 
eine Parabel AMG zu beſchreiben, deren Durchmeſſer AD iſt; 
fo iſt dieſe Kraft conftant. Denn es verhaͤlt ſich 
2 5% ö 

1 25 — 9752 105 (Kegelſchn. T, 13. Zuſ. 2.), und weil 
AB, 40 der Zeit proportional find; fo find die Räume BG, 
den Quadraten der vom Anfang der Bewegung an verfloße⸗ 
nen Zeiten proportional, und daher iſt die Kraft conſtant (F. 243.) 

3.) Die beſtaͤndig mit AD parallel wirkende Kraft ſey nun 
veraͤnderlich und in dem Punkt 4 der conſtanten Kraft gleich, 
mit welcher vorhin die Parabel beſchrieben wurde, das uͤbrige 
bleibe wie in n. 1. Es ſey AH die krumme Linie, welche der 
Körper beſchreibt, wenn die veraͤnderliche Kraft auf ihn wirkt; 
ſo wird zwiſchen der Parabel AG und der krummen Linie 
keine andere Parabel durch den Beruͤhrungspunkt 4 durchgehen 
können, welche mit der vorhergehenden einerley Durchmeſſer 
AD hat, und die gerade Linie AB in dem Punkt berührt, Um 
dieß zu zeigen, nehme man zuerſt an, die Kraft wachſe waͤh⸗ 
rend der Bogen AH beſchrieben wird; fo wird, wenn man dur 
irgend einen zwiſchen A und B liegenden Punkt b eine Parallele 
b mit AD zieht, welche der krummen Linie AH in h, der Par 
rabel AG in g begegnet, bu bg ſeyn, weil eine beſtaͤndig wach⸗ 
ſende Kraft einen Körper in einer gegebenen Zeit durch einen groͤßern 
Raum treibt als eine conftante Kraft, welche der erſteren im 
Anfang jener Zeit gleich iſt. Der Bogen 4 wird alfo ganz in? 
nerhalb des Bogens AG der Parabel liegen, und folglich mußte 
diejenige Parabel, welche zwiſchen AMG und AhH follte durch⸗ 
gehen koͤnnen, durch einen zwiſchen G und H liegenden Punkt 
Z der BH durchgehen, und die conſtante Kraft, mit welcher 
die neue Parabel Am konnte beſchrieben werden (n. 2.), M 
dem Verhaͤltniß von BZ: BG größer ſeyn als die Kraft in der 
Parabel IMG. Da nun die veraͤuderliche Kraft, mit welcher 
die krumme Linie Al beſchrieben wird, in dem Punkt 4 der 


eonſtanten Kraft in der Parabel AMG gleich (Vorausſ.), mit⸗ 
hin kleiner als in der Parabel Am iſt; fo wird fie erſt nach 


einiger Zeit dieſer letzteren Kraft gleich werden. Es geſchehe auf 


der durch den Punkt O mit AD parallel gezogenen Hen, welche 
der Parabel AZ in m, der krummen Linſe AH in u begegne; 
fo wird die veraͤnderliche Kraft zwiſchen n und A beſtändig klei⸗ 
ner als die conftante Kraft in der Parabel Am Z, und On 
Om ſeyn. Der Bogen Am der Parabel AZ: wird alſo uner⸗ 
halb der krummen Linie Anl fallen, und daher wicht zwii.ben 
dem Bogen An der krummen Linie und dem Bogen Al ber ers 
ſten Parabel durch gehen. Die krumme Linie AH und die Pas 
rabel AMG haben alſo in dem Punkt 4 einerley Kruͤmmung. 
Eben fo wird der Beweiß geführt, wenn die Kraft abnimmt. 
4.) Umgekehrt, wenn die krumme Linie AH und die Wara⸗ 
bel AG einander berühren und einerley Kruͤmmung haben in , 
oder einander in A fo berühren, daß zwiſchen dem Bogen An 
der krummen Linie und dem Bogen AP der Parabel keine an⸗ 
dere Parabel durchgehen kann, und die Kraft, mit welcher die 
krumme Linſe AH beſchrieben wird, beſtaͤndig mit der cenſtan⸗ 
ten zur Beſchreibung der Parabel AG erforderlichen Kraft nach 
einerley Richtung wirkt; ſo wird, wenn die Geſch windigkeiten 
der Bewegung in der krummen Linie AH und in der Parabel AG 
an dem Beruͤhrungspunkt A einander gleich ſind, Die Kraft in 
der krummen Linie AH an dem Punkt A der conſtanten Kraft 


in der Parabel AG gleich fern. Denn wäre die Kraft in der 
krummen Linie AH an dem Punkt A größer als die Kraft in der 


Parabel 40, ſo ſeye fie größer als die letztere in dem Verhaͤlt⸗ 


win von BZ zu B68. Man beſchreibe durch die Punkte A und 


Z eine Parabel, deren Durchmeſſer AD ſey, und welche die ge⸗ 


‚wade Linie AB in B beruͤhre (Kegelſchu. I, 18. Zuſ. 1.); fo wür⸗ 


de die conſtaute Kkaft, mit welcher die Parabel AZ kdunte be⸗ 


ſchrieben werden (n. 2.), der Kraft in der krummen Linie AH 


au dem Punkte 4 gleich ſeyn. Wenn nun fuͤrs erſte die veräns 
derliche Kraft in der krummen Linie A waͤhrend der Bewegung 
von A an bis H zunaͤhme, fo müßte BZ BA, und: für jede 
zwiſchen BA und 40 mit der letzteren parallel gezogene Om, 
welche der krummen Linie AH in u, der Parabel AZ in m bes 
gegnet, Om < On ſeyn, weil der vermdge einer conſtanten 
Kraft beſchriebene Raum kleiner ſeyn muß als der Raum, wel⸗ 


cher in derſelben Zeit vermoͤge einer anfänglich gleich großen und 


von dieſem Zeitpunkt an beſtaͤndig zunehmenden Kraft beſchrie⸗ 


ben wird. Nun iſt BG < BZ; folglich auch O m (n. 2.), 


und es müßte die Parabel Am Z. zwiſchen der Parabel A 


und dem Bogen AH der krummen Linie durchgehen, welches 
gegen die Vorausſetzung iſt. Daher kann die Kraft. mit wel⸗ 
cher die krumme Linie AEE beſchrieben wid, an dem Punkt A 


/ 
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nicht großer ſeyn, als die conſtante Kraft In der Parabel 48, 
wenn die erſtere während der Beſchreibung des Bogens AH beſtaͤn⸗ 
dig wachst. Wenn aber zweytens die Kraft beftändig von A bis 

abnimmt; fo ſey durch einen zwiſchen G und Z liegenden 
Punkt “ eine Parabel beſchrieben, welche die AB in A beruͤhre, 
und die gerade Linie 40 zum Durchmeſſer habe. Dieſe wird 
innerhalb der Parabel AG liegen, weil BY = BG iſt. Und 
weil man die Kraft in der krummen Linie AH an dem Punkt A 
der conſtanten Kraft in der Parabel AZ, mithin größer als in 
dei Parabel AV angenommen hat; fo müßte von A an ein Theil 
der Parabel 4“ zwiſchen die Parabel AG. und die krumme Linie 
AH fallen, und AG könnte nicht mit der krummen Linie AH 
an dem Punkt A einerley Krümmung haben, gegen die Voraus⸗ 
ſetzung. Auf ähnliche Art kann gezeigt werden, daß die zur Bes 
ſchreibung von AA erforderliche Kraft an dem Punkt A auch 
nicht kleiner ſeyn konne, als die conſtante Kraft- in der Parabel 
46. Folglich ſind ſie einander gleich. 

5.) Man nehme auf dem Durchmeſſer AD der Parabel AG 
von ihrem Scheitel A aus die AL dem Parameter dieſes Durch⸗ 
meſſers gleich, und beſchreibe durch die Punkte A und L einen 
Kreis, welcher die AB in dem Punkt 4 beruͤhre; fo wird dieſer 
mit der Parabel AG an dem Punkt A einerley Krümmung har 
ben (Kegelſchn. I, 29. Zuſ. 1.), und daher die Kraft mit welcher 
der Kreis ANZ, wenn. fie nemlich beſtaͤndig mit AD parallel 
wirkt, kann beſchrieben werden, an dem Punkt 4 der conſtan⸗ 
ten Kraft in der Parabel AG „mithin auch (n. 4.) der Kraft in 
der krummen Linie AT an eben dieſem Punkt gleich ſeyn. Auf 
der AB ſey 40 der Geſchwindigkeit des Körpers, welche er in 
A hat, gleich genommen, durch E die Parallele CE mit AD, 
und durch den Punkt E, in welchem ſie der Parabel begegnet, 
die Parallele EH mit AB gezogen; fo wird ſich verhalten 
N et 5 A: AL (Kegelſchn. I, 14. Zuſ. 3.). Und 
da CE die Höhe iſt, von welcher der Körper in der Zeiteinheit 
fallen wuͤrde, wenn die Kraft beſtaͤndig mit derjenigen Staͤrke 
fortwirkte, welche ſie in A; fo iſt 204 die in eben dieſer Zeit 
erzeugte Geſchwindigkeit, und daher die Kraft in 4 das Dop⸗ 
pelte der dritten Proportionallinie zu der mit der Richtung der 
Kraft parallel laufenden durch den Beruͤhrungspunkt 4 gehenden 
Ehoide AL des Kruͤmmungskreiſes der krummen Linie an dem 
Punkt A und zu dem Quadrat der Geſchwindigkeit 40 in eben 
dieſem Punkt, oder die dritte geometriſche Proportionallinie zur 
halben Chorde des Kruͤmmungskreiſes und zu der Geſchwindig⸗ 
keit. Es werde z. B. das Geſetz einer nach parallelen Richtun⸗ 
gen wirkenden Kraft geſucht, mit welcher ein Körper einen Krei 
ANL beſchreiben kann. Man ziehe den auf die Richtung der 
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Kraft ſenkrechten Durchmeſſer NP und an einen beliebigen Punkt 
Ades Kreiſes die Tangente 40, auf welcher At der Geſchwin⸗ 
digkeit des Körpers in A gleich genommen werde. Ferner ſey 
die Chorde AL auf WF ſenkrecht, und mit ihr durch den Punkt 
t der Tangente 40 die Parallele rt gezogen; fo wird ſich, wenn 
man noch den Halbmeſſer AO zieht, verhalten AR: 40 = 


Ar: At, und die Geſchwindigkeit At = . ſeyn. Und da 


in gegenwaͤrtigem Fall der Kruͤmmungskreis mit der vorgegebe⸗ 
nen krummen Linie ſelbſt zufammenfällt, fo wird die Kraft in 


2 2 
A Fr ſeyn. Es ift aber, weil die Kraft auf NS ſenk⸗ 
recht wirkt, die Geſchwindigkeit Ar, mit welcher der Punkt R 
fortruͤckt, conſtant; folglich iſt die Kraft umgekehrt den Wuͤrfeln 
der Ordinaten AR proportional ). £ 
6.) Es ſey nun die Kraft, welche den Körper die krumme 
Linie AH beſchreiben macht, gegen einen in ihrer Ebene liegen⸗ 
den Punkt & hin gerichtet, und AG ſey die Parabel, welche der 
Körper beſchreiben wuͤrde, wenn die Centripetalkraft mit derje⸗ 
nigen Staͤrke, welche fie in dem Punkt A hat nach einer mit 
ASL parallelen Richtung fortwirkte; ſo wird die Beruͤhrung der 
krummen Linie AH mit der Parabel AG inniger ſeyn, als die 
Beruͤhrung mit irgend einer anderen Parabel, welche mit einer 
größeren oder kleineren nach derſelben Richtung wirkenden con⸗ 
ſtanten Kraft konnte beſchrieben werden. Die krumme Linie AH 
und die Parabel AG haben alſo einerley Krümmung an dem 
Punkt A, Folglich wird nach n. 5. die Centripetalkraft an dem 
Punkt 4 gemeßen durch die dritte geometriſche Proporkionallinie 
zu der halben durch den Mittelpunkt C der Kraft gehenden Chor: 
de des Kruͤmmungskreiſes an dem Punkt A und zu der Geſchwin⸗ 
digkeit 40, welche der Koͤrper in eben dieſem Punkt hat. Die 
Ceutripetalkraft in verſchiedenen Punkten der Bahn iſt alſo im 
zuſammengeſetzten Verhaͤltniß aus dem directen der Quadrate der 
Geſchwindigkeiten und dem umgekehrten der dusch den Mittel⸗ 
punkt der Kraft gehenden Chorden der Kruͤmmungskreiſe. Und 
wenn ein Körper einen Kreis beſchreibt, in deſſen Mittelpunkt 
der Mittelpunkt der Kraft faͤllt; ſo wird die Centripetalkraft ge⸗ 
meßen durch die dritte geometriſche Proportionallinie zu dem 
Halbmeſſer des Kreiſes und zu der Geſchwindigkeit, mit welcher 
ſich der Korper in dem Kreis bewegt, uͤbereinſtimmend mit 
F. 273. b. 1. Denn der Kruͤmmungskreis fällt hier mit der ber 
ſchricbenen krummen Linie zuſammen, und die durch den Mittel⸗ 
punkt der Kraft gehenden Chorden des Kruͤmmungskreiſes wer⸗ 
den in dieſem Fall Durchmeſſer deſſelben. Wenn aber der Mit⸗ 


*) Newton! priucip, L, I. prop. VIII. probl. III. 
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telpunkt S der Kraft (Fig. 107.) auſſerhalb des Mittelpunkts C 
des Kreiſes faͤllt; fo ziehe man durch S den Durchmeſſer AB - 
und eine beliebige Chorde Mm. Als denn iſt die Kraft in 4 zur 
Kraft in M im zuſammengeſetzten Verhaͤltuiß des Quadrats der 
Geſchwindigkeit in A zu dem Quadrat der Geſchwinoigkeit in M 
und aus dem Verhaͤltniß der Chorde Mm zu der Chorde oder dem 
Dunchmeſſer AB, Auf die an den Punkt M gezogene Tangente 
MT ſey aus & das Perpendickel S gefällt; fo verhaͤlt ſich, weil 
SA auf der an den Punkt A4 gezogenen Tangente senkrecht iſt, die 
Geſchwindigkeit in A zu der Geſchwindigkeit in M wie SR: 5A 
(F. 272). Man ziehe den Durchmeſſer AAN und die Chorde 
Min; fo iſt der Winkel MmN = R (III, 31.) = MRS, und 


MNm= SMR (III, 32.), mithin SR ; Sid e Aim: J 3, 


Ab. SG. Mn. Folglich verhält fi SR: SA=$ Sl b 
AB. Sd, SR’: SA’= SI Mm: AB SA, und 


die Centripetalkraft umgekehrt im zuſammengeſetzten Verhaͤltniß 
der Qladraͤte der Abſtaͤnde des Körpers vom Mittelpunkt der 
Kraft und der Wuͤrfel der durch eben dieſen Punkt gehenden 
Chorden des Kreiſes ). Wenn der Mittelpunkt der Kraft 
auf den Umfang dieſes Kreiſes in B fallt; fo. verhält ſich 


die Kraft in 4 zur Kraft in M = BI: AB?, oder die Gens 
tripetalkraft iſt umgekehrt der fünften Potenz des Radius Vec⸗ 
tor proportional. g 


F. 277. Ein Körper? befchreibe um den Brennpunkt & 
(Fig. 108.) als Mittelpunkt der Kraͤfte eine Ellipſe, deren große 
und kleine Axe AP und DE ſeyen. Man ziehe an einen belie⸗ 
bigen von den Scheiteln A, P verſchiedenen Punkt M der El⸗ 
lipſe eine Tangente A', den Durchmeſſer MN an den Berüh⸗ 
rungspunkt, und den Durchmeſſer ab mit der Tangente R 
parallel, welcher der zugeordnete Durchmeſſer von MN ſeyn 
wird (Kegelſchn. II, 16.). Man beſchreibe einen Kreis, wel⸗ 
cher die gerade Linie RT in dem Punkt M beruͤhre und auf dem 
wo nöthig verlaͤngerten Durchmeſſer MN das Stuͤk Mm dem 
Parameter des Durchmeſſers MN gleich abſchneide; fo wird dies 
fer der Kruͤmmungskreis der Ellipſe an dem Punkt 7 ſeyn 
(Kegelſchn. II, 36. Zuſ. 1.). Ferner fen auf der großen Are AP 
von ihrem Scheitel Paus das Stuͤck PL dem Parameter dieſer 
Axe gleich abgeſchnitten, und über PL als Durchmeſſer ein 
Kreis beſchrieben. Da dieſer der Kruͤmmungskreis der Ellipſe 


*) Ne wt. Princ, L. I. Prop. VII, piobl, II. 


475 


an dem Scheitel P iſt (Kegelſchn. II, 35. Zuſ. I.); fo wird, 
wenn man die Chorde MER des erſteren Kruͤmmungskreiſes durch 
den Brennpunkt & zieht, aus eben dieſem Brennpunkt das Per⸗ 
pendickel SR auf die Tangente KT fällt, und die Geſchwindig⸗ 
keiten in P und M mit c und v bezeichnet, die Centripetalkraft 
in P zu der Centripetalkraft in DZ ſich verhalten wie 8. M: 
52. P (F. 270. n. 6.). Es begegne der Durchmeſſer ab dem 
wo nöthig über S hinaus verlängerten Radius Vector Ms in H. 
und der aus M durch den anderen Brennpunkt Faszogenen MF 
in J. Noch ziehe man SQ mit ab oder RT parallel, Mn auf 
ab ſenkrecht, und die Choͤrde Km. Da SC CP; fo iſt O 
=JF. Und weil MSQ = RMS,SOM=TMO (L. 20.) und 
HS = TM F (Kegelſchn. II, 12. Zuf, 1.); ſo iſt S , = . 
AM=MJ, mithin 2H = =z2MO +20) =M 


2 + 
MO OF SN. APAC, MH = AU, Weil fer⸗ 


ner der Winkel CAM =SMR = MmK (III, ga. ); ſo verhält 
ſich —.— : CM Mm: MH, oder AP: MN Mm: MK, 
und es iſt A P. MN = MN.Mm = ab”, weil NM: ab 


ab: Mm ( Kegelſchn. II. Erkl. 0). Nun iſt AC; Mn Ca: CD, 
weil Ca. Mn = AC. C (Kegelſchn. II, 22. Zuſ.) f 


ab DE 
er 
AN wer. De 
MH 


AP. MK: AP. PL, weil AP: DE= DE: PL, 
oder SM: SR” — MK: PL, weil MA: Un = SM: SR. 
Aber FR: SSP = c : v2 (C. 272); 
folglich verhält ſich SM: FP ca. MR: v. PL, und daher 


iſt die Centripetalkraft umgekehrt dem Quadrat der Entfernung von 
dem Mittelpunkt S der Kraͤfte proportional n). Demnach gilt 


das, was in dem 274ſten $. von den zwey Endpunkten der großen 


Io bewieſen worden iſt, auch von allen übrigen Punkten der El: 
ip e. * 

Auf aͤhnliche Art kann gezeigt werden, daß, wenn ein Körper 
eine Parabel oder eine Hyperbel beſchreibt, und der Brennpunkt der 
Pars bel oder der auf der holen Seite der Hyperbel liegende Brenns, 
punkt der Mittelpunkt der Kraͤfte iſt, die Centripetalkraft umgekehrt 
dem Quadrat des Radius Vector proportional iſt. Wenn aber der 
auf der erhabenen Seite der Hyperbel liegende Brennpunkt der Mits 
telpunkt der Kraͤfte iſt, ſo verwandelt ſich die Centripetalkraft in ein 
Centrifugalkraft **). 


*) Newt. prince. L. I. prop. XI, probl. VI. 
„% Newt. princ, L. I. prop. XII, XIII. 
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$. 278. Wenn ein Körper A durch eine gegen einen gegebenen 
Punkt C (Fig. 109.) gerichtete Kraft gendthigt wird, eine krumme 
Linie AMm zu beſchreiben, und ein anderer Körper B in der gera⸗ 
den Linſe B& durch ebendieſe Kraft getrieben gegen den Mittelpunkt 
& der Kraft fällt; fo wird, wenn dir letztere durch den freyen Fall 
von der Höhe BN in dem Punkt N eine Geſchwindigkeit erlangt 
har, welche der Geſchwindigkeit des in der krummen Linie ſich be⸗ 
wegenden Körpers an dem eben fo weit, als N, von S entfernten 
Punkt M gleldy iſt, auch in allen uͤbrigen gleichweit von & ent⸗ 
fernten Punkten der geraden Line B und der krummen Unie 
> die Geſchwindigkeit von B der Geſchwindigkeit von A gleich 

ya). 3 0 

Man beſchreibe aus & als Mittelpunkt mit den Halbmeſſern 
SN, Sn die Kreisbogen NM, um. Der erſtere wird, weil 
SM=SN, durch den Punkt M gehen, der letztere begegne der 
krummen Linie in m und dem Halbmeſſer Sin . Ferner ziche 
man die Tangente Mi an den Punkt 4% der krummen Linie, und 
die Tangente pt an den Punkt p des Kreisbogens mn, welche der 
Tangente s in t beg gne, vollende das Parallelogramm Mpeg, 
und ziehe yr auf Me ſenkrecht. Die Bewegung von Aan dem Punkt 
DM zerfällt al o in die zwey Bewegungen Mg und Mp, und weil 
vermoͤge der Vorausſetzung die Geſchwindigkeiten von A und B an 
den Punkten M N einander gleich find; fo verhält ſich die Zeit der 
Bewegung von A durch BZ zu der Zeit der Bewegung von 5 durch 
Nn wie Mt: Nn = Mt: Mp. Die nach der Richtung Mp wirs 
keade Centripetalkraft zerfällt in die Seitenkraͤfte Mr und „y, von 
welchen die erſtere nach der Richtung Ne der Bewegung von A wir⸗ 
kende die Geſchwindigkeit von A vergrößert, die letztere auf At ſenk⸗ 
rechte keinen Einfluß auf die Geſchwindigkeit von A hat, ſondern 
nur den Koͤrper A von ſeinem geradlinigten Weg ablenkt, und ihn 
eine krumme Linie beſchreiben macht. Die in gleichen Zeiten durch 
die Centripetalkraft und durch die Kraft Mr erzeugte Geſchwindig⸗ 
keiten werden ſich alſo zu einander verhalten wie Mp: Mr. Da 
aber die Zeiten der Bewegungen ungleich ſind; ſo wird der Zuwachs 
der Geſchwindigkeit von N zu dem Zuwachs der Geſchwin digkeit 
von im zuſammengeſetzten Verhaͤltniß aus den Kräften und 
den Zeiten ſeyn. Mithin wird ſich verhalten die Zunahme der Ge⸗ 
ſchwindigkeit von B zu der Zunahme der Geſchwindigkeit von 4 
My: M. Mr. Es verhält ſich aber (VI, 8.) EM: Mp= Mp: 


Dir; folglich iſt -M. Mr Mn. Alſo erhalten die Bewegungen 

von B und A bey gleichen Annaͤherungen zu dem Mittelpunkt & der 

Kraft gleichen Zuwachs an Geſchwindiglat, und daher müſſen die 

Ge ſchwindigkeiten von 5 und A, wenn fie in den gleichen Eutfer⸗ 

nungen § und SM einander gleich waren, auch in den gleich en 

Diſtanzen Sn und Sm einander gleich ſeyn. Ebenfo kann gezeigt 
*) Newt. prince. L. I. prop. XL. 
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werden, daß die Bewegungen der zwey Körper, wenn fie fich um 
gleich viel von dem Jaittelpunft der Kraft entfernen, gleiche Vers 
zoͤgerungen leiden. 

Hieraus folgt nun auch, daß ein Körper A, welcher gendthigt 
wird, ſich auf einer ſtetig krummen Linie AM als vorgeſo riebenem 
Weg zu bewegen, und in irgend einem Punkt M ſeines Was 
diejenige Geſchwindigkeit hat, welche ein frey von der Höhe BN 
fallender Körper B in N. erreicht haben würde, in jedem anderen 
Punkt m ſeines Wegs mit derjenigen Geſchwindigkeit ankommen 
werde, welche der frey von der Höhe Bu fallende Körper in n era 
langt haben wuͤrde. Denn nun vertritt der Widerſtand des vorge⸗ 
ſchriedenen Wegs die Stelle der Kraft 79, und die Geschwindigkeit 
des Koͤrpers nach der Richtung der Tangente Mt wird durch die 
Krümmung des Wegs nicht geaͤndert (F. 256.). Was alſo in dem 
257 ſten §. von dem Fall auf einem vorgeſchriebenen Weg bewi' ſen 
worden ift, wenn die Kraft conſtant iſt, und nach parallelen Rich⸗ 
tungen wirkt, gilt allgemein von jeder veraͤnderlichen nach einem 
gegebenen Punkt hin wirkenden Kraft. 


F. 279. Wenn die krumme Linie gegeben iſt, welcher ein Kör⸗ 
per A mit einer freyen Centralbewegung beſchreibt, fo kann man 
das Geſetz finden, nach welchem die aus dem Mittelpunkt der Kraft 
auf die Tangenten der krummen Linie gefaͤllten Perpendikel, mithin 
auch die Geſchwindigkeiten der Bewegung (§. 272.), von den an 
die Berührungspunkte gezogenen Naviis abhängen, Alsdenn wird 
die Beſtimmung des Geſetzes der Centripetalkraft auf die Auflöſung 
der Aufgabe zuruͤckgefuͤhrt: aus dem Geſetz, nach welchem die (Hs 
ſchwindigkeit der geradlinigten Bewegung eines anderen Körpers B 
mit feinen Entfernungen von einem in dieſer geraden Linie liegenden 
Punkt C ſich verändert, das Geſetz der Kraft finden, welche den 
Koͤrper gegen dieſem Punkt hin treibt. 

Die krumme Linie ſey z. B. eine Ellipſe AD PE (Fig. 105.) 
und der Brennpunkt S der Mittelpunkt der Kraft. Man ziehe SA 
auf die Tangente R ſenkrecht; fo liegt, wie F. 274. gezeigt wor⸗ 
den iſt, der Punkt R auf dem Umfang eines uͤber der großen Are 
als Durchmeſſer beſchriebenen Kreiſes. SA verlängert begegne Dies 
ſem Kreis auf der andern Seite von & in T. Man nehme 79 &, 
ziehe Fg, Cr und durch & die Parallele Sm mir FM, welche von 
der Eg in m geſchnitten werde. Da SCC und Sr=rg; fo 
find Cr und Eh einander parallel (VI, 2), und daher ift = 
2Cr=AP=FO (S. F. 274.), Und weil OM=MS; ſo ſt 
MS mit Fg parallel, und Sm = FM, SM = Im (I. 34), mits 
hin m ein Punkt ebendieſer Ellipſe, welche von der geraden Linie 
mr in m beruͤhrt wird, weil Sm = nig und Srzrg, al o Smr 
rmg iſt. Wegen der Aehnlichkeit der Dreyecke AMS u. Smr ver⸗ 


hält ſich aber S : 2 SH: &r 
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SR. Fr. 

S RR ES. SA (III, 35.) 

CD” (egelſchn. II, 2.); 5 
folglich verhält ſich, wenn man den Radius Vector SM=z, die 
halbe große Are Za, und die halbe kleine Axe = 5 ſetzt 

2 e 5 

Man ſetze die Geſchwindigkeit in Pc, die Geſchwindigkeit 
in Me v, und SP g A; ſo verhält ſich 

5 2 = a 
N vr: = la: SR”. 
Da nun 2: 22-2 = N 2 
ſo iſt 722 : (24 2) —h*:b2, 
82 


Die Geſchwindigkeit » verſchwindet, wenn 2 = 2 wird. Wenn 
man alſo den Radius Vector SM fo über den Punkt M hinaus 
verlängert, daß SH a oder = der großen Are AP wird; fo wird 
ein von dem Punkt B von der Ruhe an fallender Körper durch die 
Einwirkung der Centripetalkraft in dem Augenblick, da er in 7 auf 
dem Umfang der Ellipſe ankommt, dieſelbe Geſchwindigkeit erlongt 
haben, welche der in der Ellipſe ſich bewegende Körper in M hat. 

Man ſetze die den Diſtanzen z T * und 2 — 4 entſprechende 
Geſchwindigkeiten beziehungsweiſe =z und u“; fo wird man haben 

212 za (Z ＋ ) 


2.2 ee 
5 52 TE 
„ e 2E, 
f —2 1 8 2 
5 ad & 
322 - = —— 
ee ee 
zacıhı x 
.) l τ e = —— 
2 Je b?z(z-x) 


Es ift aber das Quadrat der Geſchwindigkeit, welche eine con⸗ 
ſtante Kraft 28 während. der Zeit erzeugt, in welcher der von ihr 
beichleunigte Körper den Weg „ zuruͤcklegt, 487 (F. 234. n. 5.) 
und daher waͤchſt, wenn die Kraft conſtant iſt, das Quadrat der 
Geſchwindigkeit dem Raum s proportional. Folglich muß, da 
(vermoge n. 3, und 4.) 9° — u” gie — n ift, die Centralkraft 
in der Diſtanz 2 L kleiner, als in der Diſtanz 2 — , mithin 
die Centralkraft ſelbſt beſtaͤndig 

van g, ac } 
TETREF 
ac a ph 
be- A en 


1 ⁵2— 92 
aber S als 8 oder < 
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Da nun durch die Verminderung von æ der Unterſchled dieſer 

zwey Ausdruͤcke kleiner gemacht werden kann, als jede gegebene 
7 7 5 2 

Größe; fo iſt die Centripetalkraft = „und daher umgekehrt 
dem Quadrat der Entfernung von dem Brennpunkt der Ellipſe pro⸗ 
portional. of 

Eben. fo findet man, daß in der Hyperbel, wenn man ihre 
halbe Queraxe 3a, die halbe zugeordnete Are 2b, und den Abs 
ſtand eines ihrer Punkte von dem auf der holen Seite liegenden 
Brennpunkt =z ſetzt, 2: 2a K = Quadr. des Perp. aus dem 
Brennpunkt auf die Tangente: 58, und 
8 ele % fe 
1 z 79 
1 2a+z+x 


De 


cala 2a 4A 


I — 
ä 4 
urn. v ase 
mithin = CR) 
2 2 acau 
2 522 ( X) 


woraus wiederum die Centripetalkraft = 5 folgt, welche dem. 


nach auch in der Hyperbel umgekehrt dem Quadrat der Entfernung 
von dem Mittelpunkt der Kraft proportional iſt. g 
Endlich findet ſich, wenn 2 den aus dem Brennpunkt der 
Parabel gezogenen Radius Vector, und „ den Abſtand des Brenns 
punkts von dem Scheitel der Axe, oder den vierten Theil ihres Pa⸗ 


rameters bezeichnet, v — 


ws 


0, 2 2 ch 
mithin 5 
1% „e 02h 
2% 22 (2 &) 


8 g 102 5 g 
folglich iſt die Centripetalkraft ade 25 25 und daher iſt fie auch in der 
Parabel umgekehrt dem Quadrat der Entfernung von dem Mittel⸗ 
punkt der Kraft proportional. 


F. 280. Man bezeichne die der Diſtanz 2 entſprechende Cen⸗ 
tripetalkraft mit &; fo wird E diejenige Geſchwindigkeit ſeyn, welche 
dieſe Kraft als conſtant betrachtet in derſelben Zeit erzeugen würs 
de, in welcher der Körper mit feiner dem kleinſten Abſtand von dem 
Mittelpunkt der Kraft entſprechenden Geſchwindigkeit den Raum 
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gleichförmig beſchrieben haben würde, Ferner ſey der halbe Para⸗ 
meter des Kegelſchnitts = 1; ſo wird man für die Ellipſe und Hy⸗ 
perbel haben &: 5 5b: 1 (Kegelſchn. II, Erkl. 9. III, Erkl. 13.), 
mithin al = 52. Fuͤr die Parabel iſt Z= ah (Kegelſchn⸗ 1, Erkl. ö. 
und I, I.). Vermoͤge des vorhergehenden F. iſt nun, wenn der 
Brennpunkt der Mittelpunkt der Kraft iſt, 8 


624 A . j t 
Le Fi gan für die Ellipfe und Hyperbel. 


20 fir die Parabel, welcher Ausdruck auch aus 
n. 1. folgt, wenn man, wie es in der Parabel ſeyn muß, 2 2 
ſetzt. Mithin iſt allgemein fuͤr jeden Kegelſchnitt x = 725 
Sodenn iſt nach eben dieſem §. 

50 2 ge für die Ellipfe 


apa ee 
40 4 = re für die Hyperbel. 
5.) 12 = — fuͤr die Parabel. 
N 212 1 , 
Es iſt aber er 2 7 (n. 1.); folglich iſt, wenn man dieſen 


Ausdruck in n. 3. ſubſtituirt, va = 7 (a2a-2) z, 
woraus man erhaͤlt 


60 24. — für die Ellipſe. 
Eben ſo findet ſich 
2 
70 2 = für die Hyperbel. 


Für die Parabel iſt 2522 = c h (n. a.), und v2z ch (n. 
folglich 2522 = 3 und 2% S. N 8 = 

So lange als 22 > v? iſt, bleibt in n. 6. die große Axe 2 
poſitiv. Wird 22 = va; fo wird 24 , und für en 22 
wird 20 negatio. Der Ausdruck n. 6. kann alſo auch auf die 
Parabel und Hyperbel angewendet werden. a 

vr err 2 

Aus n. 6, folgt 24-2 = r! mithin verhaͤlt ſich 

20-2:2=v7:242 , und daher iſt in der Ellipſe 

8.) 242 2, wenn 2 ie 3 


9) 
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! 2 
9.) 24-2 < 2, wenn 5 HE 

10.) 24-2=z, wenn 2 — ke. ‚ 

Im letzteren Fall müßte der Radius Vector 2 an einen der 
Scheitel der kleinen Axe der Ellipſe gehen, und, wenn zugleich die 
Richtung der Bewegung des Korpers auf dem Radius Vector 2 
ſenkrecht wäre; fo müßten die von einem der Endpunkte der kleinen 
Axe an die zwey Brennpunkte der Ellipfe gezogenen geraden Linien 
auf einander fallen, oder die Ellipfe in einen Kreis, deſſen Halb⸗ 
meſſer Za, übergehen. 

Man ſetze den Winkel, welchen die Tangente der krummen Li⸗ 
nie mit dem an den Beruͤhrungspunkt gezogenen Radius Vector 
macht m; fo iſt das aus dem Mittelpunkt der Kraft auf dieſe 
Tangente gefaͤllte Perpendikel = 2 sin. n, und es verhaͤlt ſich 
(. 272.) En 

: , Sin. m, mithin iſt e Sin. 1, und permoͤge n. 1. 


A) en 
av?z* Sin. m a Sin. m 28 
wer nme verhält ſich 


8 v2Sin.m” : 53 

Es werde eine andere Ellipfe vermöge einer Centripetalkraft bes 
ſchrieben, welche in der Diſtanz 2 der Kraft % gleich ſey. In ebens 
dieſer Diftanz ſey auch die Geſchwindigkeit v der Geſchwindigkeit in 
der erſten Ellipſe gleich, der Winkel des Radius Vector 2 mit der Tan⸗ 
gente ſey m’; fo iſt die halbe große Axe wie in der erſteren S, (F. 
280. n. C.). Sey die halbe kleine Axe = b’ ; ſo wird man haben A: d. N 
5 Sin. m-: ba, alſo v2 Sin. m“ : va Sin. . S bs: bia, oder 

12.) Sin. : Sin. m = b: 6. 

Demnach ſind in dieſem Fall die kleinen Axen den Sinus der 
Winkel m, m' oder den aus dem Mittelpunkt der Kraft auf die 
Tangenten gefüllten Perpendikeln proportional. Ebendieſer Satz gilt 
auch von der Hyperbel. 1 5 

—— 2 2 

Da b Sal fo verhält ſich nach n. 11. % vas nc: e . 


al 
* 


Folglich iſt 2 = v Sin. , oder es verhält, wenn eine Ellipſe, 
Parabel, oder Hyperbel um den Brennpunkt als Mittelpunkt 
der Kraft beſchrieben wird, 
13.) K Sin.m = » Sin. 1, mithin auch 1:1: Sin. 72. 
Fuͤr den Kreis wird m 900. und 1 wird dem Halbmeſſer 
des Kreiſes gleich, woraus & = ” folgt, wie man in dem 27g ſten 


H. gefunden hat. 5 


$. 281. Wenn die Centripetalkraft umgekehrt dem Quadrat 
Bohnenbergers Aſtronomſe. 99 0 . 
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der Entfernung von dem Mittelpunkt S (Fig, 110.) der Kraft 
proportional, ihre Größe für eine gegebene Entfernung SI gege⸗ 
ben ift, und einem Körper in einem gegebenen Punkt A eine ger 
gebene Geſchwindigkeit 40 nach einer gegebenen auf 4 ſchie⸗ 
fen Richtung mitgetheilt wird; ſo kann immer ein Kegelſchnitt 
gefunden werden, welcher unter dieſen Umſtaͤnden von dem Koͤr⸗ 
per beſchrieben werden kann. Da nemlich ſich verhält die Kraft 
in H: Kraft in A= SA” : Hs; fo iſt die Größe der Cen⸗ 
tripetalkraft in dem gegebenen Punkt A gegeben. Man ſetze fie 
E, die gegebene Diſtanz SA = z, und die anfaͤngliche Ges 
ſchwindigkeit AC=v; fo wird der gefuchte Kegelſchnitt eine 
Ellipſe (den Kreis mit eingeſchloſſen), oder eine Parabel, oder 


7 x 2 < ‚ 
eine Hyperbel ſeyn, je nachdem vz = Sakz iſt. Im erſten und 


dritten Fall iſt die große Axe der Ellipſe nach $. 280. n. 6. und 
die Queraxe der Hyperbel nach n. 7. gegeben, und fuͤr alle drey 
Faͤlle erhaͤlt man den Parameter des Kegelſchnitts nach n. 13. 
Ferner muß der Kegelſchnitt die gerade Linie 40 in dem gege⸗ 
benen Punkt A beruͤhren; mithin iſt der Kegelſchnitt gegeben, 
und er kann, wie hernach gezeigt werden ſoll, verzeichnet oder 
berechnet werden. 

Es kann aber gezeigt werden, daß ein Koͤrper, welcher von 
einem gegebenen Punkt nach einer gegebenen Richtung mit einer 
gegebenen Geſchwindigkeit ausgeht, und gegen einen gegebenen 
Punkt hin durch eine Kraft getrieben wird, deren Größe in einer 
gegebenen Entfernung von dem Mittelpunkt der Kraft ſammt 
dem Geſetz, nach welchem ſie ſich mit den Entfernungen von die⸗ 
fern Mittelpunkt verändert, gegeben iſt, nur Eine krumme Linie 
beſchreiben kann. Man nehme zuerſt wie in F. 271. an, die 
Kraft wirke ſtoßweiſe; fo wird, wenn man das Vieleck ABC DEF 
(Fig. 103.) nach dem angeführten $. conſtruirt hat, und ſich 
nun, indem man von denſelben gegebenen Größen ausgeht, ein 
zweytes Vieleck verzeichnet gedenkt, dieſes zweyte Vieleck mit 
dem erſteren congruent ſeyn, weil vermoͤge der Bedingungen 
SA SAT, AG, Aa in beyden Vielecken einander gleich ſeyn 
muͤßen, und daher das erſte Dreyeck des zweyten Vielecks das 
Dreyeck ASB des erſten, ferner das zweyte Dreyeck jenes 
Vielecks das Dreyeck BSC u. ſ. w. decken muß. Man nehme 
die Zwiſchenzeiten der Stöße immer kleiner und kleiner; fo wer⸗ 
den, weil das Geſetz der Kraft in den zwey Vielecken daſſelbe 
bleiben ſoll, beftändig die in gleichen Zeiten beſchriebene Vielecke 
einander decken, wie klein man auch jene Zwiſchenzeiten nehmen 
mag. Mithin werden auch die ſtetig krummen Linien, welchen 
ſich die Vielecke bey der Verkleinerung der Zwiſchenzeiten beſtaͤn⸗ 
dig naͤhern, aufeinander fallen muͤßen, wenn man ſie ſo aufein⸗ 
ander legt, daß der Anfangspunkt A der Bewegung, der Mit⸗ 


1 


483 


telpunkt & der Kräfte, und die gerade Linie AT’, welche die ans 
fängliche Richtung der Bewegung bezeichnet, auf einander zu 
liegen kommen. 
Ein anderer Beweiß dieſes Satzes gruͤndet ſich auf F. 278. 
Es ſeyen S und 4 (Fig. 110. und 11.) die Mittelpunkte der 
Kräfte, welche auf die Korper A und a wirken, und 40, ac 
ſeyen die anfänglichen Geſchwindigkeiten. Wenn nun SAC- 
ac, AC g ac, und die auf A und à wirkende Kräfte in glei⸗ 
chen Abſtaͤnden von S und 4 beſtaͤndig einander gleich find; fo 
werden die Körper A und z einerley krumme Linie befchreiben, 
Es ſey nemlich BA die Höhe, von welcher der Körper A fallen müßte, 
um in A durch die Wirkung der Centripetalkraft die Geſchwin⸗ 
digkeit AC zu erlangen. Die krumme Linie FGO ſey ſo beſchrie⸗ 
ben, daß die Ordinaten BF, AG, NO der Centripetalkraft in 
den Diſtanzen BS, AS, NS proportional fenen ; fo werden die 
Quadrate der durch den Fall von den Höhen BA, BN, erlangs 
ten Geſchwindigkeiten den Flaͤchenraͤumen BFGK, BFON pro- 
portional ſeyn (F. 249.). Eben fo wird ſich in Fig. 11 I. verhal⸗ 
ten das Quadrat der Geſchwindigkeit in a zu dem Quadrat der 
Geſchwindigkeit in u, wie die Flaͤche bfga : Fläche bfgn. Da 
nun die Kraͤfte in gleichen Entfernungen von den Mittelpunkten 
&, s einander gleich find, (Voraus.): fo werden, wenn BA = 
ba, BN = bn find, die Flaͤchenraͤume BFGA, bfga, und BFNO, 
bfng, mithin auch die durch den Fall von gleichen Höhen BA, 
Ba, oder BN, bn erlangte Geſchwindigkeiten einander gleich ſeyn. 
Aus S und „ ſeyen mit gleichen Halbmeſſern SN, sn die Kreiſe 
NM, nm beſchrieben, welche den krummen Linien AM, am in 
M und m begegnen, und NO, 19 ſeyen die den Punkten N, n 
entſprechende Ordinaten der krummen Linien FGO, Fg. Nach 
F. 278. find die Geſchwindigkeiten in M und m den durch den 
freyen Fall von den Höhen BN, bn erlangten Geſchwindigkeiten 
gleich, und es verhaͤlt ſich 
das Quadr. der Geſchw. in V). a: d. Geſchw. in brav, 2 
oder d. Q. der Geſchw. in A5 Quadr. d. Geſchw. in a a 
Quadr. d. Geſchw. in 2 Auger. b. See l Bien 2 bar 
mithin Quadr. d. Geſchw. in 4: Quadr. d. Geſchw. in = A : bfan. 
Da nun die zwey Glieder des zweyten Verhaͤltnißes einan⸗ 
der gleich find; fo find in gleichen Diſtanzen SM, sm die Ges 
ſchwindigkeiten der krummlinigten Bewegungen einander gleich, 
Man ziehe an die Punkte NM. m die Tangenten MT, mt und 
ziehe SP, SD, sp, sd auf MT, AC, mt, ac ſenkrecht; fo 
verhält ſich (§. 272.) 
Die Geſchw. in N: Geſchw. in 4 = SD: SP 


Geſchw. mal, SEE SE 
Geſchw. in 4 3 : Geſchw. in * sp : 0; 


— — 
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folglich Geſchw. in M.: Geſchw. in * sp : SP. 

Die Geſchwindigkeiten in M und m find aber einander gleich; 
folglich muß sp = SP, und amt =SMT ſeyn. i 

Demnach iſt noch der rein geometriſche Satz zu beweiſen, 
daß, wenn SA a, SA Sac, und auch an jeden anderen 
gleich weit von S und s entfernten Punkten N, m der krummen 
Liaien AM, am die Winkel SMT, smt, oder die Perpendickel 
SP, y einander gleich find, auch die Winkel 48 M, aum ein- 
ander gleich feyen, Man nehme auf der SA einen Punkt 
nach Belieben, mache se = SE, und beſchreibe aus S und 4 als 


Mittelpunkten mit den Halbmeſſern A 5 die Kreisbogen EL, 
el, welche den geraden Linien SM, sm in L und ! begegnen. 
An die Punkte L und Z ziehe man die Tangenten LK. und 
verlängere fie bis an die wo noͤthig verlängerte Tangenten MT, 


mi nach O und o. Man denke ſich die krummen Linie 7. 
durch die Bewegung eines Punkts beſchrieben, welcher auf der ge⸗ 


raden Linie et ſich bewegt, indem zugleich die 13 ſich um 
285 dreht; ſo wird man die Geſchwindigkeit von I als aus 
den Geſchwindigkeiten rt und 1 } zuſammengeſetzt betrach⸗ 
ten können, und es werden ſich die Geſchwindigkeiten nach den 


Richtungen MT, MS und LK verhalten wie MO, ML und 
LO. Da nun in gleichen Diſtanzen SM, sm beſtaͤndig SMT 
= smt ift, und man 973 = 543 genommen hat; ſo ſind die 
Dreyecke MLO und mio einander gleich, fo daß, wenn man 
die Geſchwindigkeiten, mit welchen die Punkte Z und ! ſich im 
Kreis bewegen, einander gleich nimmt, die Geſchwindigkeiten 
von M und m nach den Richtungen ML und ml in den zwey 
krummen Linien beſtaͤndig einander gleich ſind. Mithin aͤndern 
ſich die Oiſtanzen SM, sm in gleichen Zeiten, waͤhrend welcher 
die Punkte L und 1 gleiche Winkel oder Bogen beſchreiben, um 
gleich viel (§. 238.), und da in den Punkten A und a die SA 
der sa gleich war; ſo wird für SM = sm auch ASM = am 
ſeyn Eben dieſes gilt von allen uͤbrigen Punkten der krummen 
Linien AM und am; folglich wird, wenn man die Figur arm 
auf die 4 M fo lege, daß as auf die AS und ad auf die AD 
zu liegen kommt, der Bogen am auf den Bogen AM fallen. 
Demuach kann ein Körper, welcher von einem gegebenen Punkt 
A nach einer gegebenen Richtung AD mit einer gegebenen Ges 
ſchwindigkeit AG ausgeht, und gegen einen gegebenen Punkt 
S hin durch eine gegebene und nach einem gegebenen Geſetz von 
den Diſtanzen S4, SM abhaͤngende Kraft getrieben wird, nur 
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Eine krumme Linie beſchreiben, und wenn man eine krumme Linie 
gefunden hat, welche ein Körper unter dieſen Bedingungen bes 
ſchreiben kann; ſo muß er dieſe krumme Linie beſchreiben. 


F. 282. Die Centripetalkraft fey umgekehrt dem Quadrat 
der Entfernung von dem Mittelpunkt § (Fig. 112. 113. 114.) 
proportional, und ein Körper gehe von dem gegebenen Punkt M 
nach der gegebenen Richtung MT mit der gegebenen Geſchwin⸗ 
digkeit 4 aus. In der gegebenen Diftanz 25 ſey die 
Centripetalkraft = eh d. h. es ſey MG die Geſchwindigkeit, 
welche die Centripetalkraft, wenn ſie mit derjenigen Staͤrke, wel⸗ 
che fie in M hat, fortwirkte, in derſelben Zeit erzeugen würde, 
in welcher der Körper mit feiner anfänglichen Geſchwindigkeit 
den Weg MV gleichförmig zuruͤcklegen würde, Man ſucht die 
krumme Linie, welche der Körper beſchreibt. 

Es ſey I.) v 2 oder N 226 M. N (Fig. 112.) 
Auf dem Radius Vector SM errichte, man in feinem Endpunkt 
das Perpendickel ML=MP, ziehe SL, und LE auf SL 
in L. ſenkrecht, welche der verlängerten SM in E begegnen wird; 
fo it EM. MS = ML = = 26 M. M& (Vorausſ.) mit- 
hin ME <2GM. Man trage von E gegen & die ER = 


28M; fo fällt K auf die Verlängerung von EA. Man ziehe 


KL, und LO auf KL in L ſenkrecht, welche die verlängerte 
SM in O ſchneiden wird. 
Da SM: Ml. = ML: ME 
und HL: MQ = MK : ML 
fo iſt S: MQ = MN : ME 
SM S. = UK: $ ren 
= SM.MK : 2GM.MS 
= 2GM.MS- EM. MS: 20M. l 
= 2GM. MS- ML? : 20M. MS 
oder : SQ = 21 : 24 
h 42 a 
mithin SO = e = der großen Are der Ellipſe (F. 280. 


akz- v2 
n. 6). Man fälle von O das Perpendickel OR auf die wo nd» 
thig verlängerte TM, verlängere es fo nach E, daß RF 
RO, ziehe durch S und F die gerade Linie SF, halbire SF in 
, nehme CP = CA=3 SQ, und beſchreibe um die Brennpunkte 
&, F eine Ellipſe, deren goße Axe = AP oder = SO im, 

Da Fx = RO und MRF = N; ſo iſt FH I O, und 


SMI MF = SN . O = SO, mithin M ein Punkt der El⸗ 


lioſe. Und weil OMR RM; fo berührt die gerade Linie 
MT die Ellipſe in M (Kegelſchu. II, 12.). Die Ceutripetalkraft 
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iſt, weil der Brennpunkt S der Mittelpunkt der Kraft iſt, um⸗ 
gekehrt dem Quadrat der Diſtanz proportional (F. 279.). Um 
noch zu zeigen, daß in der gegebenen Diſtanz SM die Centri⸗ 
petalkraft = GM ſey, ziehe man die halbe kleine Are CD der 
Ellipſe, und fälle das Perpendickel Sr auf die Tangente NMT; fo 
verhält ſich, wie $. 279 gezeigt worden iſt, 


„ ir 
2 Ms 
mithin auch SM” : SM, Me = Sr“ : CD 


und es iſt CD”. SM” — SM. Mg. Fs. Folglich verhält ſich, wenn 
man die F. 279. gebrauchte Benennungen beybehaͤlt 


cal 
= SM.MR : 12 


2 


5222 : ca = SM. MS. Sr: 82 552 9 
Aber vermoͤge des oben bewieſenen verhaͤlt ſich 
SQ 26 


QM. MXR) 
= SM. M: Mı? . 
v2 . 
folglich ift baze : ch = (4): C. Mithin iſt nach g. 280. 
n. 1. die Centripetalkraft an dem Pankt M = GM, und daher 
kann der Koͤrper die gefundene Ellipſe beſchreiben. Vermdge 
F. 281. kann er aber keine andere krumme Linie beſchreiben; folg⸗ 
lich muß der Körper eben dieſe Ellipſe beſchreiben. 
f Es ſey 2.)v 222 (Fig. 113.), mithin ME 28M. 
Die Punkte M und K fallen jetzt zuſammen, und die Bahn des 
Körpers iſt eine Parabel. Man ziehe SR auf NMT ſenkrecht, 
verlaͤngere SR nach N fo, daß RV SR, ziehe MN, und 
mit dieſer durch § die Parallele SO, Man fälle aus N das 
Perpendickel RP auf SO, und befchreibe um den Punkt & als 
„ eine Parabel, deren Are SO, und deren Parameter 
= ey. 
f 2 Man ziehe durch N die Parallele NO mit R; fo it OP 
= PS, weil NR = RS (Conſtr.), und daher NO die Directrir 
dieſer Parabel. Weil ferner AN = R&S und NR = N; ſo 
it SN = AAM, und die Parabel geht durch den Punkt M. 
Endlich weil SNR = RMN; fo berührt MT die Parabel in 
M (Segelidhn. I, 7.). 
Da der Brennpunft & der Mittelpunkt der Kraft iſt; ſo 
iſt (F. 279.) die Centripetalkraft umgekehrt dem Quadrat der 
Entfernung proportional. Daß dieſe Kraft in dem Punkt 


*) Weil : = : 0 (F. 272.) 
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der Parabel = MG ſey, kann fo gezeigt werden. Es iſt up 


U 
SM. ME = 2$M.GM, weil ME = 2GM (Rorausf.), 
und ez: v gz: k (F. 290. n. 5.) 
2 
E 
=} 28M. 2 2 hz 
zoGM:h 

20427 =S6M” . 

Folalich iſt nach F. 280. n. 2, die Centripetalkraft in dem 
Punkt M der Parabel = GM, 

Es ſey 3.) v?> 2, oder M 28M. MS (Fig. 11g. ). 
Man beſtimme ME wie in n. 1. und nehme auf der ES von E an 
gegen & die EK=2GM. Da EM. AS = ML’ = 
28M. M. (Vorausſ.); ſo iſt EM >2GM, und der Punkt K fällt 
zwiſchen E und M. Man ziehe KL, und die LO auf LK in L ſenk⸗ 
recht, welche der über M hinaus verlängerten AM in O begegnen 
wird. Von O fälle man das Perpendickel OR auf MT und verlän: 
gere es ſo nach E. daß RF = RO, Man ziehe SF, halbire dieſe 
in C, nehme CP =CA=*SO, und beſchreibe mit der Queraxe 
AP oder SO um den Punkt & als Brennpunkt eine Hyperbel, 
fo daß F der Brennpunkt der entgegengeſetzten Hyperbel ſey. 

Wegen der aleichen Dreyecke OMR und FMR it MF 

MO = MS +50; folglich F. NS = SO = AP, und da⸗ 
‚ber M ein Punkt dieſer Hyperbel. Und weil OMR = FMT; 
fo berührt die gerade Linie MT die Hyperbel in M (Kegelichn, 
III, 39.). Endlich ift die Centripetalkraft umgekehrt dem Qua⸗ 
drat der Entfernung proportional (F. 279.), und man beweißt 
wie in n. 1. daß in der Entfernung SM die Centripetalkraft 
=GM ſey. > 

Wenn der Winkel S MT ein rechter (Fig. 115.) und v? < 
a, oder MV? = 2GM.MS iſt; fo beſchreibt der Körper eine 
Ellipſe, welche den Punkt M zu einem ihrer Scheitel der großen 
Are hat, und zwar iſt der Punkt M der von dem Brennpunkt 
S entferntefte oder ihm am naͤchſten liegende Scheitel, je nach⸗ 
dem 12 kleiner oder größer als kz if, Es ſey v" S, oder 
MV” - GM.MS, und ME fey wie in n. 1. die dritte geome⸗ 
triſche Proportionallinie zu SM und NM; fo it EM. MS = 
MV’ =GM.MS, und EM GM. Man nehme wie in n. I. 
Ek =2GM. Da 2EM KEM ME; ſo iſt EM 


MK, und MO wird kleiner als MS, Und da vermdge nv. v. 
die große Axe der Ellipſe = SQ ift; fo wird, wenn man MF 
= MO macht, der Punkt F der andere Brennpunkt dieſer Ellipſe 
ſeyn, welche nun beſchrieben werden kann. Es ſey m der der andere 
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Scheitelpunkt der großen Are; alſo Sm =MO. Ich behaup⸗ 
te, daß der Körper, wenn er von dem Punkt m nach der auf 
Sm ſenkrechten Richtung t mit derjenigen Geſchwindigkeit aus⸗ 
gegangen waͤre, welche er bey ſeiner Bewegung in der Ellipſe 
an eben dieſem Punkt m erhalten hat, um den Brennpunkt & 
als Mittelpunkt der Kraft dieſelbe Ellipſe beſchrieben haben wuͤr⸗ 
de. Es ſey nemlich mu die Geſchwindigkeit des Körpers in m, 
und mg ſey die Centripetalkraft an eben dieſem Punkt; ſo ver⸗ 
hält ſich (S. d. Bew. von n. 1.) 
SM: S = MK: EN 
= OM. MR: O M. EK 
2 aM. EK 
„ 3 MG 
—3 2 M: mg\ vermöge d 5 
ferner Sm”: SIE — 6 e ang Centre. u der 
und SM : m = nb: MV? (. 272. 5 
folglich SM : SQ = mo” : 2gm. Su, 
und 2SM: SQ = mir : gm. Sm. a. 
Da nun SM < SQ; fo ift mv <i2gm.Sm, und es fanu 
mit der Geſchwindigkeit mu eine Ellipſe um den Mittelpunkt & der 
Kraft als Brennpunkt beſchrieben werden (n. 1.). Und weil S 
MO; fo iſt 2zSM = SO, mithin my gm. Sm. Man mache 
dieſelbe Conſtruktion wie in n. f.; fo wird em m, und mg 
Sm werden. (S. den vorhergeh. Bew.). Es verhält ſich 
aber Sm” : SM’ = : m? 
= AM. MRX: Sm.me 
—= Sm. MR: Sin. ue 
= MK: me 

und Sm: SM” = GM: gm 
= 2HM: agm 
RT 


k 
\ RE EK-M, 4 
folglich auch Sm” : SM? — ( ME — a 
3 k. 
oder MP? : mw — ME.mg : () 
er it MP”) — ME. 
Br 7 75 * 


und SM = mag. 
Aber MQ = Sm Conſtr. 


Fels MR) — 8 

Mm x 
Wenn alſo der Winkel SMT ein rechter iſt; fo beſchreibt der 
Körper eine Ellipſe, und fängt feine Bewegung in dem von dem 
Mittelpunkt der Kraft entfernteſten Scheitel an, ſo lange als 
52 E kz iſt. Wird v RZ; fo iſt noch immer 1 < 2kz, aber 
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es wird jetzt EM. NMS = NN = GM.MS (Voraugf.), mit- 
hin FM GM, 2EM Eee; und O. NAS. Folglich 
geht die Ellipſe in einen Kreis über, deſſen Mittelpunkt S iſt. 
Wird 12 Ez; ſo beſchreibt der Körper wiederum eine Ellipſe, 
fo lange als v — 2kz bleibt, aber die Bewegung nimmt jetzt in 
dem am naͤchſten bey dem Mittelpunkt der Kraft liegenden Schei⸗ 
tel ihren Anfang. 

Hieraus folgt nun, daß, wenn die Centripetalkraft umges 
kehrt dem Quadrat der Entfernung proportional iſt, der Körper 
um den Mittelpunkt der Kraft als Brennpunkt einen Kegelſchuttt 
beſchreibt, und der Kegelſchnitt 

eine Ellipſe iſt, wenn 12 < kz 

eine Parabel wenn v* = kz 

eine Hyperbel wenn vr kz, 
und daß der Kegelſchnitt in einen Kreis übergeht, wenn v =, 
und zugleich der Winkel, welchen die anfaͤngliche Richtung der 
Bewegung mit dem Radius Vector macht, ein rechter iſt. 


F. 283. Es iſt jetzt noch die Umlaufszeit eines in einer El⸗ 
lipſe ſich bewegenden Körpers zu beſtimmen, wenn der Mittels 
punkt der Kraft in einen ihrer Brennpunkte faͤllt; folglich die 
Centripetalkraft umgekehrt dem Quadrat der Entfernung propor⸗ 
tional iſt (§. 277.) 

Man ziehe an einem der Scheitel der großen Axe, z. B. an 
den am naͤchſten bey dem Mittelpunkt S (Fig. 105.) der Kraft 
liegenden Scheitel P die Tangente PV, welche auf AP ſenk⸗ 
recht ſeyn wird, ſetze SP=h, die Geſchwindigkeit in Pg e, 
die Zeit, in welcher der Sector PSM beſchrieben wird, = 1“, 
die halbe große Axe = a, und ihren halben Parameter = T. 
Man nehme PN gc“, und ziehe SV. Da ct’ der Weg iſt, 
welchen der Körper mit feiner dem Punkt P entfprechenden Ges 
ſchwindigkeit in der Zeit t“ gleichfoͤrmig zuruͤckgelegt haben wuͤr⸗ 
de; ſo wird der Sector PSM dem Dreyeck PSN gleich ſeyn 
(F. 272.). Folglich iſt 2 Sector PS MSP. PN cht! . Es 


j N 252 

iſt aber in der Diſtanz 2 die Centripetalkraft = er (F. 280, 

n. I.); mithin ift in der Diſtanz 6 ) die Centripetalkraft 

2 5 

*. m und K e. Ferner verhält ſich 

die umlaufszeit . (Zeit von P bis MN „ Fläche der Ellipſe . Sect. PSM 
oder 2 ; ) 2 G 35 33 abr) 3 Echt! 

— 2abrn c; g 


alſo 2 : = qgatbam : 224 


) Kegelſchn. II, 38. 
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= 403 Im? 2 : AA 
Daher iſt 1.) ta ee. 

Man ſetze die der Diſtanz = entſprechende Centripetal⸗ 
kraft = K; fo verhalt ſich K K : z2. Folglich iſt 1 
k22, und ta I. Nun hängt die große Are der Ellipfe 
allein von der anfaͤnglichen Geſchwindigkeit v des Körpers und 
ſeiner anfaͤnglichen Diſtanz 2 von dem Mittelpunkt der Kraft 
(F. 280. n. 6. oder H. 282 n. I.) ab, die kleine Are aber iſt dem 
Sinus des Winkels SMT oder CMR proportional ($. 280. 
n. 12.); folglich iſt die Umlaufszeit von der kleinen Are, mithin 
auch von der Excentricitaͤr der Ellipſe, unabhängig. 

Ein zweyter Körper beichreibe um denſelben Mittelpunkt der 
Kräfte in der Zeit J eine Ellipſe, deren halbe große Axe A 
ſey. Der Abſtand ihres dem Mittelpunkt der Kraͤfte zunaͤchſt 
liegenden Scheitels von dieſem Punkt ſey = H, und die Centri⸗ 
petalkraft in dieſer Diſtanz ſey = K“; fo wird man vermögen. I. 
haben a 


423 5 

T2 = HK und es wird ſich verhalten 
43 43 

e heiter e 


Vermdge des dritten kepleriſchen Geſetzes (F. 180.) verhält 
ſich, wenn A und à die halbe große Aren zweyer Planetenbah⸗ 
nen find, 

T2 : 1 = A3.:ua3; 
folglich muß H eK = h?%', oder 

KRK 3 fenn, 

Daſſelbe Geſetz der Centripetalkraft, welches für, alle Punkte 
einer elliptiſchen Planetenbahn gilt (F. 279.), erſtrekt ſich alſo 
auch von einer Planetenbahn auf die andere, 

Umgekehrt, wenn die Centripetalkraft umgekehrt den Qua⸗ 
draten der Diſtanzen proportional iſt; ſo verhalten ſich die Qua⸗ 
drate der Umlaufszeiten, wie die Würfel der halben großen 
Aren oder der mitt eren Entfernungen. Denn nun iſt K“: K. = 
h?: H, kh? = H Ha; folglich nach n. 2. 

4.) T2 : f = As: as. 

Da der Inhalt des Sectors PSM cht!; fo ift die Zeit 
2Sect. PSN Es 


— 


“, in welcher dleſer Sector beſchrieben wird, "= = 


ift aber für jeden Kegelſchnitt, wie im Anfang dieſes F. gezeigt 
worden iſt, und vermoͤge §. 280. n. x. und 2. K l Sc; folglich iſt 


) Weil a: 35 — 5: 2 (Kegelſchn. II. Erkl. 9.) 
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2 Sec. PSM \ 
V. VI 

Wenn nun die Centripetalkraft allgemein im umgekehrten 
Verhaͤltniß des Quadrats der Entfernung iſt; fo ift, wenn die der 
Diſtanz 2 entſprechende Kraft mit * bezeichnet wird, K. Ri 
22: Ka, und r = k'h? = einer conſtanten Größe. Mithin ift 
in dieſem Fall i 

6.) Die Zeit 2’, in welchem ein gegebener Sector PSM et 


5. J t 


nes Kegelſchnitts beſchrieben wird, im zuſammengefetzten Ver⸗ 


haͤltniß aus dem directen der beſchriebenen Flaͤche und aus dem 
umgekehrten der Quadratwurzeln aus den Parametern der Ke— 
gelſchnitte. a 
Und wenn die Zeiten, in welchen die Sectoren beſchrieben 
werden, direct den Flaͤchenraͤumen und umgekehrt den Quadrat⸗ 
wurzeln aus den Parametern proportional ſind; ſo muß 


R 4 4 0 RE 
7.) Rh? = einer conſtanten Größe C, A =, mithin die 


Centripetalkraft umgekehrt dem Quadrat der Entfernung propor⸗ 
tional ſeyn. 


F. 284. Aus dem zweyten kepleriſchen Geſetz (§. 179.) 
und aus dem F. 279. bewieſenen Satz folgt alfo, daß der 
Mittelpunkt der Sonne der gemeinſchaftliche Mittelpunkt 
der Kraͤfte iſt, welche die Planeten noͤthigen, ihre ellipti⸗ 
ſche Bahnen um die Sonne zu beſchreiben. Das erſte kep⸗ 
leriſche Geſetz (H. 178.) zeigt, daß die Centripetalkraft in 
den verſchiedenen Punkten derſelben Planetenbahn umge- 
kehrt dem Quadrat der Entfernung von dem Mittelpunkt 
der Sonne proportional iſt (F. 274. und 277.), und aus 
dem dritten Geſetz (H. 180.) folgt, daß die Centripetalkraft 
auch wenn man von einer Planetenbahn zu der andern über: 
geht, im umgekehrten Verhaͤltuiß des Quadrats der Ent⸗ 
fernung des Planeten von dem Mittelpunkt der Sonne iſt 
($. 275. und 283.). Ferner hat man bey der Beſtimmung 
der Cometenbahnen in dem vierten Capitel des zweyten 
Buchs die Vorausſetzung gemacht, daß auch hier die von dem 
Mittelpunkt der Sonne ausgehende Radii Vertores den Zei⸗ 
ten proportionale Flaͤchenraͤume abſchneiden, und die Bah⸗ 
nen der Cometen Parabeln oder ſehr ablange Ellipfen ſeyen, 
ſo daß die Sonne ſich in dem Brennpunkt der Parabel oder 
in einem der Brennpunkte der Ellipſe befindet, und dieſe 
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Vorausſetzung ſtimmt mit den Beobachtungen überein. 
Folglich muß der Mittelpunkt der Sonne auch der Mittels 
punkt der auf die Cometen wirkenden Centripetalkraͤfte ($. 
272.), und in den verſchiedenen Punkten derſelben Come⸗ 
tenbahn die Centripetalkraft umgekehrt dem Quadrat der Ent⸗ 
fernung des Cometen von der Sonne proportional ſeyn ($- 
279. und 277.). Endlich hat man bey der Beſtimmung 
der Zeit, in welcher ein gegebener Sector einer Cometen⸗ 
bahn beſchrieben wird, angenommen, daß dieſe Zeit direct 
dem Inhalt des Sectors und umgekehrt der Quadratwurzel 
aus dem Parameter der Bahn proportional ſey ($. 20:.), 
und dieſe Vorausſetzung mit den Beobachtungen übereins 
ſtimmend gefunden; folglich iſt auch in verſchiedenen Come⸗ 
tenbahnen die Centripetalkraft umgekehrt dem Quadrat der 
Entfernung proportional (F. 283. n. 7.). 

Mithin wuͤrden alle Planeten und Cometen, wenn man 
fie aufaͤnglich in Ruhe und in gleichen Entfernungen von der 
Sonne annimmt, ſich ſelbſt uͤberlaſſen in gleichen Zeiten von 
glei chen Höhen gegen den Mittelpunkt der Sonne hin fallen, 
und die Abweichungen der Bewegungen dieſer Himmelskoͤr⸗ 
per von einer geraden Linie find Wirkungen einer und ders 
ſelben Kraft, deren Richtung durch den Mittelpunkt der 
Sonne geht, und welche umgekehrt dem Quadrat der Ent⸗ 
fernung von dieſem Mittelpunkt der Kraft proportional iſt “). 


Umgekehrt, wenn alle Planeten und Cometen gegen die 
Sonne durch eine Kraft getrieben werden, welche den Qua⸗ 
draten ihrer Entfernungen von der Sonne umgekehrt pro⸗ 
portional iſt; ſo muͤßen die Flaͤchenraͤume, welche die Radii 
Vectores deſſelben Planeten oder Cometen abſchneiden, den 
Zeiten, in welchen ſie beſchrieben werden proportional ſeyn 
(F. 271.). Ferner muͤßen die Bahnen Kegelſchnitte ſeyn 
(F. 282.), und, wenn fie Kreiſe oder Ellipſen find, die 
Quadrate der Umlaufszeiten den Wuͤrfeln ihrer mittleren Ent⸗ 
fernungen von der Sonne proportional ſeyn (§. 283. n. 4.) 


*) Princ. L. III. Regula I. Causas rerum naturalium non plures ad- 
mittl debere, quam quæ et veræ sint et earum phænomenis expli- 
candis sufficiant. Regula II. Ideoque effectuum naturalium ejus- 
dem generis exdem assignandæ sunt cause, quatenus fieri potest. 


493 


Endlich müßen die Zeiten, in welchen verſchiedene Sectoren 
verſchiedener Planeten » oder Cometen-VBahnen beſchrieben 
werden, direct den Flaͤchenraͤumen und umgekehrt den Qua⸗ 
dratwurzeln aus den Parametern der Bahnen proportional 
ſeyn (F. 283. b. 6.) Alſo folgen aus dieſem Geſetz der 
Kraft die aus den Beobachtungen geſchloſſene kepleriſche Ger 
ſetze der Bewegungen der Planeten, und die Geſetze, nach 
welchen ſich vermoͤge der Beobachtungen die Cometen um die 
Sonne bewegen. Es iſt nicht wahrſcheinlich, daß die Co— 
meten wirklich Parabeln um die Sonne beſchreiben, weil, 
wenn eine Parabel beſchrieben werden ſoll, das Produkt aus 
der doppelten anfaͤnglichen Entfernung des Cometen von der 
Sonne in die Geſchwindigkeit, welche die Centripetalkraft 
mit ihrer dieſer Entfernung entſprechenden Staͤrke in einer 
gegebenen Zeit erzeugen wuͤrde, genau dem Quadrat der ge⸗ 
raden Linie gleich ſeyn muͤßte, welche der Comet mit ſeiner 
anfaͤnglichen Geſchwindigkeit in eben dieſer Zeit wuͤrde be⸗ 
ſchrieben haben (§. 280. und 282. n. 2.). Aber die Bewer 
gung in der Hyperbel iſt wenigſtens ebenſo wahrſcheinlich, 
als in der Ellipſe, weil immer eine Hyperbel beſchrieben 
wird, wenn jenes Produkt kleiner iſt, als das Quadrat der 
anfaͤnglichen Geſchwindigkeit ($. 280. n. 7. und 282. n. 3), 
ſo wie eine Ellipſe beſchrieben wird, wenn jenes Produkt 
größer iſt als das Quadrat der anfaͤnglichen Geſchwindigkeit 
(F. 280. n. 6. und $. 282. n. .). Ein Comet, welcher 
eine Hyperbel beſchreibt, wird aber nur einmal ſichtbar ſeyn, 
und nach feiner Erſcheinung ſich über die Graͤnzen des Sons 
nenſyſtems hinaus entfernen. Er wird ſich neuen Sonnen 
nähern, und ſich hierauf wieder von dieſen entfernen koͤnnen, 
und auf dieſe Art verſchiedene in dem unermeßlichen Him⸗ 
melsraum verbreitete Syſteme durchwandern. Die Erſchei⸗ 
nungen ſolcher Cometen muͤßen daher ſehr ſelten ſeyn, und 
wir müßen meiſtens ſolche Cometen beobachten, welche in 
ſich ſelbſt zuruͤkkehrende Bahnen beſchreiben, und nach groͤſ— 
ſeren oder kleineren Zwiſchenzeiten wieder in die Naͤhe der 
Sonne kommen. 


g. 285. Die Vebenplaneten beſchreiben um ihre 


494 


Hauptplaneten als Mittelpunkte ſehr nahe kreisfoͤrmige Bah⸗ 
nen, und die Sectoren ſind den Zeiten proportional, indem 
man von denjenigen Ungleichheiten ihrer Bewegungen abſtra⸗ 
hirt, welche andere Perioden, als die ihrer Umlaufszeiten 
haben (II. Buch 5. Cap.). Folglich iſt die auf fie wirkende 
Centripetalkraft gegen den Mittelpunkt ihrer Hauptplaneten 
gerichtet (F. 272.). Bey einigen iſt die elliptiſche Geſtalt 
der Bahnen merklich, und der Mittelpunkt des Hauptpla⸗ 
neten fällt in einen der Brennpunkte der Ellipſe. Folglich 
muß bey dieſen die Centripetalkraft umgekehrt dem Quadrat 
ihrer Entfernungen von dem Mittelpunkt des Hauptplane⸗ 
ten proportional ſeyn (F. 275.). Endlich verhalten die Qua⸗ 
drate der Umlaufszeiten aller derjenigen Nebenplaneten, de⸗ 
ren Abſtaͤnde von ihren Hauptplaneten man meßen konnte, 
wie die Würfel ihrer mittleren Entfernungen von dem Haupt⸗ 
planeten, um welchen fie fi) bewegen (§. 226. 229.), wor⸗ 
aus wiederum folgt, daß die auf die Nebenplaneten wirkende 
Centripetalkraft umgekehrt dem Quadrat der Entfernung 
der Nebenplaneten von ihrem Hauptplaneten proportional 
ſey ($. 275. u. 283. n 3.). Der Mond beſchreibt im Mit⸗ 
tel genommen um die Erde eine Ellipſe, in deren einen 
Brennpunkt der Mittelpunkt der Erde fällt, und die von 
dieſem Punkt ausgehende Radii Vectores ſchneiden den Zei⸗ 
ten proportionale Flaͤchenraͤume ab ($ 218.). Mithin iſt 
die Erde der Mittelpunkt der auf den Mond wirkenden Cen⸗ 
tripetalkraft (§. 272.), und diefe Kraft iſt umgekehrt dem 
Quadrat der Entfernung des Monds von dem Mittelpunkt 
der Erde proportional (F. 277.). Da nun die Nebenplas 
neten mit ihren Hauptplaneten zugleich ſich um die Sonne 
bewegen, und die relative Bewegung der erſteren um die 
letzteren ſehr nahe ebenſo erfolgt, als wenn die Hauptplas 
neten in Ruhe waͤren; ſo muͤßen auch die Nebenplaneten 
nahe durch dieſelbe Kraft gegen die Sonne hin getrieben wers 
den, welche auf ihre Hauptplaneten wirkt. 


$. 280. Da die Kraft, welche den Mond gegen den 
Mittelpunkt der Erde hin treibt vermoͤge des vorhergehen⸗ 
den F. umgekehrt dem Quadrat feiner Entfernung von dem 
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Mittelpunkt der Erde proportional ſeyn muß; ſo muß dieſe 
Kraft an der Oberflaͤche der Erde in demſelben Verhaͤltuiß 
groͤßer ſeyn, als in der Gegend des Monds, in welchem 
das Quadrat des Abſtands des Monds von der Erde groͤſ⸗ 
ſer iſt als das Quadrat des Erdhalbmeſſers, mithin nahe in 
dem Verhaͤltniß von 3600: 1, wenn man nach §. 63. den 
mittleren Abſtand des Monds von der Erde in runder Zahl 
= 60 Erdhalbmeſſern ſetzt. Man ſetze den mittleren Abs 
ſtand des Monds von der Erde = a, feine ſideriſche Um⸗ 
laufszeit in Minuten ausgedrückt = ? und das Verhaͤltniß 
des Kreisumfangs zu feinem Durchmeſſer wie *: 1; fo wird 
die Geſchwindigkeit k, welche die auf den Mond wirkende 
Centripetalkraft in einer Minute, wenn ſie conſtant bliebe, 
erzeugen würde, — 5 (F. 273. n. 2. oder $. 283. n. I.), 
und die freye Fallhoͤhe des Monds in der erſten Minute 
= —— ſeyn. Es iſt aber der Halbmeſſer des Erdaͤquators 
= 3271691 Toiſ. ($. 143.), und die mittlere Horizontal⸗ 
parallaxe des Monds unter dem Aequator = 57 1 (. 63.) 


mithin a= gr, Toiſ., und die ſideriſche Umlaufss 
zeit des Monds iſt = 27 T. 7 St. 43 11½ (F. 61.) 
39343,1918 Min.; folglich iſt die freye Fallhoͤhe des Monds 
in der erſten Minute = 2,5 18677 Toiſ. = 15,094 pariſer 
Fuß ). In der Naͤhe der Erdoberflaͤche würde dieſe Kraft, 
mithin auch die freye Fallhoͤhe in der erſten Minute 3600 
mal größer, und in der erſten Sekunde 3600 mal kleiner 
als in der erſten Minute (F. 253. n. 1.), demnach = 18,094 
par. Fuß ſeyn. Aber die freye Fallhoͤhe der Körper in der 
Naͤhe der Erdoberflaͤche betraͤgt in der erſten Sekunde 
15,05 138 par. Fuß unter dem Aequator und 18,1335 Fuß 
unter den Polen (§. 270.) folglich wird jene Kraft, durch 
welche der Mond in feiner Bahn erhalten wird, an der Erd⸗ 


) Man erhält ſehr nahe dieſelbe Fallhoͤhe, wenn man den auf den Halb⸗ 


meſſer 1 ſich beziehenden sinus versus des von dem Mond in einer 


Minute beſchriebenen Bogens, welcher 32% 94 beträgt, oder auch den 
Ueberſchuß der Secante dieſes Bogens uber den Halbmeſſer, mit dem 
mittleren Abſtand des Monds von der Erde multiplicirt. Der Grund 
hievon ergiebt ſich aus §. 273. pag. 464. 


f 
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oberflaͤche der Schwere ſehr nahe gleich, und daher iſt fie 
dieſelbe Kraft, welche wir die Schwere nennen (vermoͤge der 
erſten und zweyten Newtonſchen Regel in der Note zu dem 
vorhergehenden H.). Denn wäre die Schwere von ihr ver? 
ſchieden; fo würden die durch beyde Kräfte zugleich gegen die 
Erde getriebene Koͤrper zweymal geſchwinder fallen, und in 
einer Stunde einen Raum von 30 pariſer Fuß beſchreiben, 
welches der Erfahrung widerſpricht. 

Nun ſind die Bewegungen der Planeten um die Sonne 
und der Nebeuplaneten um ihre Hauptplaneten Erſcheinun⸗ 
gen von derſelben Art, wie die Bewegung des Monds um 

die Erde, und ſie haͤngen daher von aͤhnlichen Urſachen ab. 
Denn die Kräfte, von welchen jene Umlaufsbewegungen ab⸗ 
haͤngen, ſind gegen die Mittelpunkte der Sonne, des Ju⸗ 
piters, des Saturns und Uranus gerichtet, und nehmen. 
mit der Entfernung der Planeten von der Sonne und der 
Nebenplaneten von ihren Hauptplaneten nach demſelben Ge⸗ 
ſetz ab, nach welchem die Kraft der Schwere mit der Ent⸗ 
fernung von der Erde abnimmt (F. 284. und F. 285.) 
Folglich ſind alle Planeten gegen die Sonne, und alle Ne⸗ 
benplaneten gegen ihre Hauptplaneten ſchwer, und die erſte⸗ 
ren wuͤrden gegen die Sonne, die letzteren gegen ihre Haupt⸗ 
planeten, wenn ſie ſich anfaͤnglich in gleichen Entfernungen 
von denſelben befaͤnden, in gleichen Zeiten von gleichen Hör 
hen fallen, wie man es bey dem freyen Fall der Körper bes 
obachtet (F. 270.). Eben dieſes Geſetz der Kraft findet 
auch zwiſchen den Cometen und der Sonne ſtatt (F. 284.) 
Da nun dieſe Kräfte aͤhnliche Wirkungen wie die Schwere 
hervorbringen; ſo muͤßen ſie wie die Schwere auf alle Theil⸗ 
chen der Materie in gleichen Entfernungen mit gleicher Staͤrke 
wirken, und der Analogie nach werden auch die Planeten ges 
gen einander ſchwer ſeyn “). Die kleinen Abweichungen ih? 
rer 


) Princ. L. III. Regula III. Qualitates corporum quæ intendi et re- 
mittl nequeunt, quæque corporibus omnibus competunt in quibus 
experimenta instituere licet, pro qualitaubus corporum universo- 
rum habendæ sunt. Regula IV. In philosophia experimentalis 
propositlones ex ph&nomenis per inductionem collectæ, non ob- 
stantibus contrariis hypothesibus, pro veris aut accurats aut quam 
proxime haberi debent, donec alla occurrerint phenomena, per 
qus accuratiores reddantur aut exceptionibus obnoxiz. z 


497 


rer Bewegungen von einer genauen elliptifchen Bewegung, 
welche die Beobachtungen zeigen, wenn ein Planet ſich in 
der Naͤhe eines anderen Planeten befindet, koͤnnen wohl eine 
Folge der gegenfeitigen Gravitation der Planeten ſeyn. Man 
wird in der Folge ſehen, daß aus der gegenſeitigen Gravi⸗ 
tation der Himmelskörper wirklich jene Störungen der clips 
tiſchen Bewegung folgen. Die Erſcheinungen, welche man 
in Bewegungen der Himmelskoͤrper beobachtet, fuͤhren alſo, 
wenn man“ ſie mit den allgemeinen Geſetzen der Bewegung 
vergleicht auf folgendes große Naturgeſetz: alle Theilchen 
der Materie aͤuſſern ein Beſtreben, ſich einander zu naͤ⸗ 
hern, oder ſie ziehen ſich wechſelsweiſe an mit einer 
Kraft, welche direct den Maſſen und umgekehrt dem 
Ouadrat ihrer Entfernungen proportional iſt. Dieſes 
Geſetz wird wenigſtens durch die Erfahrung beſtaͤtigt, ſo 
lauge ſich die Koͤrper in meßbaren Diſtanzen von einander 
befinden, und keine andere Kräfte, Electricitaͤt, Magnetis⸗ 
mus, u. ſ. w. mit im Spiel ſind, deren Geſetze noch nicht 
genau beſtimmt ſind. Ju vielen Faͤllen ſcheint freylich die⸗ 
ſes wechſelſeitige Beſtreben nach Annaͤherung nicht ſtatt zu 
finden. Zwey Koͤrper, die man zu gleicher Zeit von einer⸗ 
ley Höhe fallen laͤßt, ſcheinen ihren Weg ungeftört nach lot⸗ 
rechten Richtungen fortzuſetzen, ohne ſich durch ihre gegens 
ſeitige Gravitation zu naͤhern. Allein die weit ſtaͤrkere 
Gravitation der Körper gegen die Erde als gegen einander 
macht ihre Annäherung unmerklich. Durch ſchikliche Vor⸗ 
richtungen kann übrigens auch die gegenſeitige Gravitation fols 
cher Koͤrper, welche um ſehr viel kleiner als die Erde ſind, 
merklich gemacht werden. Hohe Berge lenken das Bleyloth 
der aſtronomiſchen Werkzeuge von ſeiner vertikalen Rich⸗ 
tung ab“), und Cavendiſch hat bey verhaͤltnißmaͤßig viel 
kleineren Maſſen eine merkliche gegenſeitige Anziehung ges 
funden **). Die aſtronomiſchen Pendeluhren leiden eine 
merkliche Störung, wenn das Uhrgewicht in die Rahe der 
Peudellinſe kommt, und gehen etwas langſamer, wenn ſich 
dieſes Gewicht oberhalb, und geſchwinder, wenn es ſich uns 

*) Philos. Trans. Vol. LXV. for 1773. n. 48. 49. 

r) Philos. Trans. for 1798, Greens Annalen der Physik, II B. 1 St. 
Poyhnenbergers Aſtronomie. RE 


\ 


498 


terhalb der Pendellinſe befindet. Man beobachtet, daß das 
Uhrgewicht in eine ſchwingende Bewegung kommt, wenn es 
ſich der Linſe gegenuͤber befindet, ſelbſt wenn man eine Glas⸗ 
tafel zwiſchen das Gewicht und die Linſe bringt, und die 
Bewegungen werden deſto merklicher, je groͤßer die auf ein⸗ 
ander wirkende Maſſen und je kleiner ihre Entfernungen von 


einander find. 


F. 287. Schon die Alten waren der Meynung, daß 
alle Körper ein Beſtreben haben, ſich einander zu nähern “). 
Copernikus ſchrieb die runde Geſtalt der Himmelskoͤrper 
dem Beſtreben ihrer Theilchen nach Vereinigung zu *). 
Kepler erſtrekte die Schwere auf den Mond, die Sonne 
und die Planeten unter einander ſelbſt **). Eben dieſe 
Meynung findet man in einem Brief von Paſcal und Ro⸗ 
berval an Sermat vom 16. Aug. 1638 7). Noch beſtimm⸗ 
ter erklärte ſich hierüber D. Hook FT). „Ich will, ſagt er 
ein Welſyſtem erklaͤren, welches in mehreren Ruͤckſichten 


von allen anderen verſchieden iſt, aber mit den gewoͤhnlichen 


Sägen der Mechanik vollkommen uͤbereinſtimmt. Es gruͤn⸗ 
det ſich auf folgende drey Vorausſetzungen: 1.) Daß alle 
Himmelskoͤrper, keinen ausgenommen, eine Attraktion oder 
Gravitation gegen ihre Mittelpunkte haben, vermoͤge wel⸗ 
cher ſie nicht allein ihre Theilchen anziehen, und ſie hindern, 
ſich zu entfernen, wie wir es auf der Erde ſehen, ſondern 


*) Gregory Elem, astr. phys. et geometr. in præſat. 

*) De revolutionibus orb. coel. L. I. Cap. . 

*) In der Vorrede zu feinem Werk de motibus stelle Martis ſagt et: 
„uod gravitas est affectio corporea mutna inter cognata corpora 
ad unitionem seu conjunctionem. Duo corpora non impedita coi- 
rent loco intermedio, quodlibet accedens ad alterum tanto interval- 

‚lo, quanta est alterius moles in comparatione; adeoque si Luna et 

Terra non retinerentur, quælibet in suo circuitu, Terra ascenderet 
ad Lunam quinquagesima quarte parte intervalli, Luna descende- 
ret ad Terram 53 circiter partibus intervalli, ibique jungerentur. 
Quod Luna prolectat aquas terrestres; unde fit fluxus, ubi sunt 
latissimi alvei Oceani, aquisque spatiosa reciprocandi libertas. Et 
si Terra cessaret attrahere ad se aquas suas, aqux marinz eleva- 
rentur et in corpus Lunæ influerent. (Vergl. Nova Phys. coel, 
Introd. pag. 5.). 

) Oeuvres de Pascal. T. IV. pag. 389. \ 

++) An attempt to prove the motion of the Earth, London, 1674 
pag. 27. La Lande Astron. T. III. pag. 405. n. 3525. 
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auch die anderen innerhalb ihres Wirkungskreiſes befindli⸗ 
chen Himmelskoͤrper anziehen; 2.) daß alle Koͤrper, welche 
eine einfache und geradlinigte Bewegung erhalten haben, 
fortfahren ſich fo lange in einer geraden Linie zu bewegen, 
als ſie nicht durch die Wirkung einer anderen Kraft davon 
abgelenkt, und genoͤthigt werden, einen Kreis, eine Ellipſe, 
oder eine andere zuſammengeſetztere krumme Linie zu beſchrei⸗ 
ben; 3.) daß die Anziehungskraͤfte der Körper deſto ſtaͤrker 
ſind, je naͤher die Koͤrper, auf welche ſie wirken, ihren Mit⸗ 
telpunkten ſind. Was die Proportion betrift, nach welcher 
dieſe Kraͤfte abnehmen, indem die Entfernung waͤchst, ſo 
bekenne ich, daß ich dieſelbige noch nicht ausfindig gemacht 
habe“. Die Entdeckung dieſes Geſetzes, und eine daraus 
abgeleitete auf mathematiſche Demonſtrationen gegründete 
Erklaͤrung der Erſcheinungen, welche uns die Bewegungen 
der Himmelskoͤrper darbieten, war Newton vorbehalten. 
Pemberton, ein Zeitgenoße Newtons erzählt ») die Ges 
ſchichte dieſer Entdeckung auf folgende Art. Als Newton 
im Jahr 1666 durch die Peſt genoͤthigt war, fi) von Cams 
bridge wegzubegeben, beſchaͤftigte er ſich an einem gewißen 
Tage mit tiefen Betrachtungen der Schwere ). Er be⸗ 
merkte, daß eben deßwegen, daß dieſe Kraft ſich nicht merk⸗ 
lich in den groͤſten Diſtanzen von der Erde, welche wir ers 
reichen koͤnnen, z. B. auf den hoͤchſten Bergen, vermindert, 
der Gedanke naturlich ſey, daß fie ſich noch viel weiter ers 
ſtrecke. Warum, ſagte er bey ſich ſelbſt, ſollte fie ſich nicht 
bis zu dem Mond erſtrecken? Und wenn diß ſich ſo verhaͤlt; 
fo iſt es ſehr wohl möglich, daß der Mond durch eben dieſe 
Kraft in ſeiner Bahn erhalten wird. Wenn uͤbrigens gleich 

*) A view of Sir Isaac Newton’s Philosophy, London 1228. Preface, 


Elémens de la Philosophie Newtonienne par Mr. Pemberton. 
Amsterd. et Leipzig. MDCCLV. Pref. pag. VII et suiy. 

*) Voltaire fängt die Erzählung der Geſchichte dieſer Entdeckung fo an: 
Un jour en l’annee 1666 Neweon retire à la campagne, er vogant 
tomber des fruits d un arbre, à ce que mia conte sa niece (Madame 

Conanit), se laissa aller à un meditation profonde sur la cause qui 
entraine ainsi tous le corps dans un ligne, qui. si elle &toir pro- 
longee, passeroit A peu pres par le centre de la Terre, Collection 
somplette' des Oeuvres de Mr. de Voltaire. I, dit. T. III. Melang: 
ge philos, III. Partie Chap. III. pag. 193 et suiv. 
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die Schwere in den kleinen Veränderungen der Diſtanzen 
keine merkliche Verminderung zeigt; ſo kann ſie doch in der 
Entfernung des Monds betraͤchtlich vermindert ſeyn. Er 
dachte, daß, wenn die Schwere den Mond in ſeiner Bahn 
erhaͤlt, eben dieſe Kraft allem Anſchein nach die Urſache der 
Umlaufsbewegungen der Hauptplaneten um die Sonne ſeyn 
müße. Unter der Vorausſetzung, daß die Planeten um die 
Sonne als Mittelpunkt Kreiſe beſchreiben, und durch eine 
der Schwere aͤhnliche Kraft gegen den Mittelpunkt der Son⸗ 
ne getrieben werden, fand er mittelſt des dritten kepleri⸗ 
ſchen Geſetzes, daß dieſe Kraft umgekehrt dem Quadrat der 
Entfernung von der Sonne proportional ſeyn müße (§. 275.) 
Er nahm nun an, daß die Kraft der Schwere mit der Ent⸗ 
fernung von der Erde nach demſelben Geſetz abnehme, und 
berechnete, ob dieſe Kraft hinreichend fey, den Mond in ſei⸗ 
ner Bahn zu erhalten (S. §. 285.). Weil er keine Buͤ⸗ 
cher bey der Hand hatte; ſo gieng er bey dieſer Berechnung 
von der gewohnlichen Vorausſetzung aus, daß ein Grad der 
Breite auf der Oberflaͤche der Erde 60 engliſche Meilen ent⸗ 


halte. Da aber dieſe Voraus ſetzung nicht richtig iſt, und 


ein Grad ungefähr 605 engliſche Meilen enthaͤlt; fo ent⸗ 
ſprach die Rechnung nicht ſeinen Erwartungen, und er ſchloß 
heraus, daß eine andere Urſache verbunden mit der Schwere 
auf die Bewegung des Monds Einfluß habe. Dieſe Be⸗ 
merkung hielt ihn einige Zeit ab, weiter uͤber dieſen Gegen⸗ 
ſtand nachzudenken. Aber nach zehn Jahren ward er durch 
einen Brief des D. Hook veranlaßt, den Faden ſeiner Be⸗ 
trachtungen uͤber die Kraft, welche den Mond in ſeiner Bahn 
erhält, wieder aufzufaſſen. Sook forderte ihn auf, die Li⸗ 
nie zu ſuchen, welche eigentlich ein frey fallender Koͤrper be⸗ 
ſchreibt, wenn man auf die Umdrehung der Erde Ruͤckſicht 
nimmt (H. 162.). In dieſer Zwiſchenzeit waren von Pir 
card genauere Meßungen zur Beſtimmung der Groͤße der 
Erde angeſtellt worden (H. 135.), und Newton fand nun, 
indem er von dieſen genaueren Angaben ausgieng, daß die 
auf den Mond wirkende Kraft keine andere, als die Schwe⸗ 
re, und umgekehrt dem Quadrat der Diſtanz proportional 
ſey, wie er es lange Zeit vorher vermuthet hatte. Er fand 
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mittelſt dieſes Princips, daß die Linie, welche ein fallender 
Koͤrper beſchreibt, eine Ellipſe ſey, welche den einen ihrer 
Brennpunkte in dem Mittelpunkt der Erde hat, und da die 
Hauptplaneten aͤhnliche krumme Linien um die Sonne be⸗ 
ſchreiben, ſo hatte er das Vergnuͤgen, zu ſehen, daß dieſe 
Unterſuchung, welche er aus bloßer Neubegierde unternom⸗ 
men hatte, zu der Aufloͤſung der wichtigſten Probleme die⸗ 
nen konne. Unmittelbar nachher ſetzte er zwölf auf die Be⸗ 
wegung der Hauptplaneten um die Sonne ſich beziehende 
Saͤtze auf, und erſt einige Jahre ſpaͤter ſchrieb er auf Bit⸗ 
ten des D. Halley ſein unſterbliches Werk, welches zuerſt 
im Jahr 1087 erſchien unter dem Titel: Philosophiæ na- 
turalis principia mathematica, Lond. 4., deſſen groͤſten 
Theil er in einer Zeit von 18 Monaten erfunden und in 
Ordnung gebracht haben ſoll. Man nennt daher denjenigen 
Theil der Aſtronomie, welcher ſich mit der Anwendung der 
Geſetze der Bewegung auf die Bewegung der Himmelskoͤr⸗ 
per und der Theorie der allgemeinen Schwere beſchaͤftigt, 
und aus dieſer diejenige Erſcheinungen, welche wir an den 
Himmelskoͤrpern beobachten, als nothwendige Folgen ablei⸗ 
tet, die Newtoniſche Aſtronomie. Sie heißt auch die php⸗ 
ſiſche Aſtronomie, und La Place nennt fie, weil fie als ein 
großes Problem der Mechanik betrachtet werben kaun, die 
Mechanik des Himmels (Mécanique ceéleste.). 


& F. 288. Dieſe Theorie der allgemeinen Schwere gruͤn⸗ 
det ſich auf folgende Voraus ſetzungen: 
1.) Alle Theilchen der Materie gravitiren gegen einander, 
oder ziehen einander an. 
2.) Die Gravitation iſt bey gleichen Entfernungen den 
Maſſen proportional. 8 
3.) Die Gravitation nimmt in demſelben Verhaͤltniß ab, 
in welchem das Quadrat der Eutfernung waͤchst, oder 
fie iſt umgekehrt dem Quadrat der Entfernungen pro⸗ 
portional. 
4.) Sie wirkt unter übrigens gleichen Umſtaͤnden mit glei⸗ 
cher Stärke auf ruhende oder ſchon in Bewegung ges 
ſetzte Koͤrper, oder ſie iſt eine abſolute Kraft. 
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5.) Die Himmelskoͤrper bewegen fih in einem Mittel, 
welches ihnen keinen bemerkbaren Widerſtand entge⸗ 
genſetzt. 

Hiebey muß man aber niemals vergeſſen, daß die Wor⸗ 
te: Gravitation, Attraction, u. ſ. w. blos das Phänomen 
bezeichnen, nicht die phyſiſche Urſache deſſelben, welche uns 
gaͤnzlich unbekannt iſt, angeben ſollen *). 

Nun wird man aber fragen: findet wohl daſſelbe Geſetz 
der Gravitation zwiſchen den Himmelskoͤrpern, welche eine 
fo betraͤchtliche Größe haben, ſtatt, welches man zwiſchen 
den einzelnen Theilchen der Materie angenommen hat? Muͤſ⸗ 
fen nicht wegen der allgemeinen Gravitation diejenige Koͤr⸗ 
per, um welche ſich andere bewegen, ſelbſt auch in Bewe⸗ 
gung ſeyn, und welche Veraͤnderungen werden hieraus in 
der relativen Bewegung des einen Koͤrpers um den andern 
entſtehen? Kann die relative Bahn eines Planeten um die 
Sonne, oder eines Nebenplaneten um feinen Hauptplane⸗ 
ten nahe eine Ellipſe bleiben, deren einer Brennpunkt in 
den Mittelpunkt der Sonne, oder in den Mittelpunkt des 
Hauptplaneten faͤllt, und werden die Abweichungen von ei⸗ 
ner genauen elliptiſchen Bewegung eine Folge der allgemeis 
nen Gravitation ſeyn, und werden fie daſſelbe Geſetz noth⸗ 
wendig befolgen muͤßen, welches die Beobachtungen zeigen? 

Man wird ſogleich ſehen, daß wegen der ſehr großen 
Entfernung der Himmelskoͤrper von einander in Verglei⸗ 
chung mit ihren Durchmeſſern das Verhaͤltniß der Abſtaͤnde 
der verſchiedenen Punkte des einen von denen des andern ſehr 
nahe das Verhaͤltniß der Gleichheit ſeyn muß, mithin alle 
Theilchen des einen Himmelskoͤrpers gegen die Theilchen des 

*) Princ. L. J. Def. VIII. „Voces altractionis, impulsus, vel pro- 

pensionis cujuscunque in centrum, indifferenter et pro se mutud 

\  promiscue usurpo; has vires non physice, sed mathematicè tan- 
tum considerando. Unde caveat lector, ne per hujusmodi voces 
cogiter me speclem vel modum actionis causamve aut rationem 
physicam alicubi definire, vel centris (quæ sunt puncta mathema- 
tica) vires vere et pbysice tribuere; si forte aut centra trahere, 
aut vires centrorum esse dixero. Und L. I. Sect. XI. vor der 

LVIIſten Prop. ſagt Newton;“ considerando vires centripetas tan- 

quam altractions, quamvis fortasse, si physic& loquamur, verius 


dicantur impulsus. Ferner L. III. Regula III. Attamen gravitaiemi 
corporibus essentialem esse minimè aflirmo. 
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andern nahe gleich ſtark gravitiren müßen, und daher ihre 
Maſſe als in ihren Schwerpunkten oder in den Mittelpunk⸗ 
ten der kugelfoͤrmigen Koͤrper, welche ſie bilden, vereinigt 
gedacht werden kann. Folglich kann das Geſetz der Gravi⸗ 
tation dieſer Koͤrper gegen einander nicht betraͤchtlich von 
dem angenommenen Geſetz der Gravitation ihrer Theilchen 
verſchieden ſeyn. Weil ferner die Sonne in Vergleichung 
mit den Planeten eine ſehr betraͤchtliche Groͤße hat; ſo 
werden die letzteren keinen betraͤchtlichen Einfluß auf die Be⸗ 
wegung der Sonne haben koͤnnen, und die Gravitation der 
Planeten gegen einander wird um vieles geringer ſeyn muͤſ⸗ 
ſen, als ihre Gravitation gegen die Sonne, ſo daß ihre Be⸗ 
wegungen nahe daſſelbe Geſetz befolgen muͤßen, nach welchem 
ein Koͤrper ſich um einen feſten Punkt bewegt, gegen wel⸗ 
chen er im umgekehrten Verhaͤltniß des Quadrats der Ent⸗ 
fernung gravitirt. Auf ähnliche Weiſe verhält es ſich mit 
den Nebenplaneten. Dieſe ſind in Vergleichung mit ihren 


Hauptplaneten ſehr klein, und bewegen ſich um dieſelbige in 


Bahnen, welche um vieles kleiner ſind, als die Bahnen 
der Hauptplaneten. Die Sonne wird alſo auf den Haupt⸗ 
planeten und auf die ihn umgebende Nebenplaneten nahe mit 
gleicher Staͤrke wirken, ſo daß nur die kleine Differenz ihrer 
Gravitationen gegen die Sonne ihre elliptiſche und beynahe 
kreisfoͤrmige Bewegung ſtoͤren kann. Hieraus wird man 
ſich zwar im allgemeinen erklaͤren koͤnnen, warum die Bah⸗ 
nen der Planeten und der um dieſe ſich bewegenden Neben⸗ 
planeten im Mittel genommen Ellipſen find, welche nach 
den bisher gefundenen Geſetzen beſchrieben werden, und war⸗ 
um ſich kleine periodiſche von den gegenſeitigen Stellungen 
dieſer Koͤrper abhaͤngende Abweichungen von einer genauen 
elliptiſchen Bewegung zeigen müßen, Aber eine vollſtaͤndi⸗ 


ge Erklarung dieſer Erſcheinungen aus der Theorie der all⸗ 


gemeinen Schwere wird nur mittelſt der Mathematik gege⸗ 
ben werden koͤnnen, durch welche man eben dieſe Theorie 
aus den Phaͤnomenen abgeleitet hat. Man wird finden, 
daß in gewißen Faͤllen, welche in der Natur entweder genau, 
oder ſehr nahe, ſtatt finden, die gegenfeitige Gravitation der 
Körper genau ihren Maſſen und umgekehrt den Quadraten 
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der Abftände ihrer Schwerpunkte proportional iſt, wie groß 
oder wie klein dieſe Abſtaͤnde ſeyn moͤgen, und daß, wenn 
nur zwey Koͤrper vorhanden waͤren, der Schwerpunkt des 
einen um den Schwerpunkt des andern einen Kegelſchnitt 
nach demſelben Geſetz beſchreiben muß, welches man unter 
der Vorausſetzung eines unbeweglichen Mittelpunkts der 
Kraft gefunden hat. Kommt noch ein dritter hinzu; ſo 
wird keine der Bahnen genau ein Kegelſchnitt, ſondern eine 
ſehr verwickelte krumme Linie ſeyn, welche man bis jetzt 
noch nicht genau hat beſtimmen koͤnnen. Die Aufgabe, die 
relative Bahn eines der drey Körper um einen der zwey übri⸗ 
gen zu beſtimmen, z B. die relative Bahn des Monds um 
die Erde mit Rückſicht auf die Gravitation dieſer zwey Koͤr⸗ 
per gegen die Sonne, heißt das Problem der drey Boͤr⸗ 
per. Aus den vorhin angeführten Gründen kann in unſe⸗ 
rem Sonnenſyſtem die Abweichung der geſuchten krummen 
Linie von einem Kegelſchnitt niemals ſehr betraͤchtlich, und 
daher die Aufgabe naͤherungsweiſe mit einer Genauiakeit auf⸗ 
geloͤst werden, welche der Genauigkeit der Beobachtungen 
entſpricht. | 


$. 289. Es fey CD (Fig. 116.) ein durch die Kegel⸗ 
oberflaͤche ACa, und die ſphaͤriſche Oberflaͤche Aa, deren 
Mittelpunkt in der Spitze C des Kegeloberflaͤche ſey, bes 
graͤnzter gleichfürmig dichter Körper m und Bb feyen 
durch eben dieſe Kegeloberflaͤche abgeſchnittene Stuͤcke von 
Kugeloberflaͤchen, welche mit der erſteren einerley Mittels 
punkt C haben; fo wird ſich unter der Vorausſetzung des 
Newtouſchen Gravitationsgeſetzes die Gravitation des Punkts 
C genen den Körper 40a zur Gravitation eben dieſes Punkts 
gegen den Körper Bi b verhalten, wie CA: CB. Denn 
das Verhaͤltniß der Gravitation von C gegen die Fläche Aa 
zu der Gravitation von C gegen irgend eine mit jener con? 
centriſche ſphaͤriſche Flaͤche Mm ift das zuſammengeſetzte aus 
dem Verhaͤltniß des Quadrats von CM zu dem Quadrat 
von CA, und, wegen der gleichfoͤrmigen Vertheilung der Ma⸗ 
terie, aus dem Verhaͤltniß der Fläche Au zu der Fläche Um. 
Das letztere Verhaͤltniß iſt aber wegen der Aehnlichkeit der 


2.50% 


J; fo wird die Gravitation gegen den Koͤrper CA. = Y N 
CA, und gegen den Körper CBÿ = N (h ſeyn, welche 
ſich zu einander verhalten wie CJ: CB. Ebenſo iſt die 
Gravitation gegen den Körper Ama = D d Al. 

Auf der ſphaͤriſchen Fläche An ſey irgend eine Figur 
beſchrieben, und eine beſtaͤndig durch die Spitze C der Ke⸗ 
geloberflaͤche gehende gerade Linie bewege ſich auf dem Um⸗ 
fang jener Figur herum; ſo wird ſie auf jeder anderen mit 
der erſteren concentriſchen ſphaͤriſchen Fläche eine Figur be⸗ 
ſchreiben, welche der auf Aa beſchriebenen aͤhnlich iſt und 
ähnlich liegt. Mithin wird von den auf ſolche Art befchrier 
benen Koͤrpern eben das gelten, was fuͤr den kegelfoͤrmigen 
Koͤrper bewieſen worden iſt. a 

Man ziehe durch C eine gerade Linie C/ unter einem 
beliebigen Winkel mit Ca, und fälle auf fie aus a, m, b die 
Per pendickel af, mp, gb; fo verhält ſich 62 i 40 ! g. 
und CA: AM=Cf:fp. Folglich iſt, wenn die Gravita⸗ 
tion gegen den Körper Ama (oder gegen den Körper Da) 
in zwey andere Kräfte zerfällt wird, deren eine nach der 
Richtung C/, die andere auf C/ ſenkrecht wirkt (F. 252.), 
und die Gravitation gegen die Fläche Aa (oder gegen die auf 
ihr beſchriebene Flaͤche) mit D bezeichnet wird, 

1.) Der nach der Richtung C wirkende Theil der Gras 
vitation von C gegen den Körper Alma, (oder gegen den 
Körper Da) = d f. 

Es ſey MBH (Fig. 117.) ein Schnitt eines gleich⸗ 
foͤrmig dichten Koͤrpers mit einer durch den gegebenen Punkt 
C gehenden Ebene, und CP, CR feyen in dieſer Ebene lie- 
gende und durch C gehende der Lage nach gegebene gerade 
Linien. Eine durch C gehende gerade Linie CM ſchneide den 
Umfang der Figur in N und m, und einen aus C als Mit⸗ 
telpunkt mit dem gegebenen Halbmeſſer CA beſchriebenen 
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Kreis in N Man ziehe MP, mp auf CP, und NR auf 
CQ fenfreht, verlängere NR nah K fo, daß KR = Fo 
werde, und es ſey EKi die krumme Linie, welche auf dieſe 
Art entſteht, wenn die gerade Linie CH ſich um C dreht, 
und von der Lage CB in die Lage CE kommt, indem man 
immer jede andere Ordinate rk nach eben dieſem Geſetz bes 
ſtimmt, und rk= Pp' nimmt. Wenn nun eine andere durch 
die gerade Linie CR gelegte Ebene eben dieſen Koͤrper ſchnei⸗ 
det; fo wird der nach Richtung CA wirkende Theil der Gras 
vitation von C gegen das zwiſchen den zwey ſchneidenden Ebe⸗ 
nen begriffene Stuͤk des Körpers deſto genauer direct der 
Flaͤche GÄhg und umgekehrt der geraden Linie CA propor⸗ 
tional ſeyn, je kleiner der Winkel wird, unter welchem ſich 
die zwey Ebenen ſchneiden. Denn es ſchneide eine andere 
gerade Linie CH den Umfang der Figur in N und m', und 
den Kreis in n. Ferner ſeyen MZ, mr ſenkrecht auf CQ, 
die, wo noͤthig verlängerte C begegne einem aus C als 
Mittelpunkt mit dem Halbmeſſer CM in der Ebene GCM 
beſchriebene Kreisbogen in o, und Mx, on ſeyen auf der ans 
deren ſchneidenden Ebene ſenkrecht, von welcher man ans, 
nimmt, daß fie durch x und n gehe. Da der Körper gleich⸗ 
foͤrmig dicht iſt; ſo wird die Gravitation gegen die Flaͤche 
Mu dieſer Flaͤche direkt und umgekehrt dem Quadrat von 
CM proportional ſeyn, und durch u = können ausge⸗ 
druͤckt werden. Demnach wird ſeyn die auf die Richtung 
CA reducirte Gravitation von C gegen den Körper m en Mu 
= 1 re (n. I.). Es verhalte ſich der Neigungs⸗ 
winkel der zwey Ebenen zu dem Winkel, welcher durch ei⸗ 
nen mit dem Halbmeſſer eines Kreiſes gleiche Laͤnge haben» 
den Bogens gemeßen wird, wie 1: 1; fo wird Ms deſto ges 
nauer = i. N ſeyn, je kleiner der Neigungswinkel : iſt. 


Weil nun We: M. = CM: C 
; MZ: NR= CM: CN 
Mx : ME = i 2.710 


fo iſt Mo Ma: Ma. NR = i. CI Con 


und, wenn man an den Punkt N des Kreiſes eine Tangente 
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M zieht, welche der verlängerten vn in ? begegnet, 
Mo d M : N MR <i 7. De: CA? (weil M= Mi). 
ober N: Rrr = . (ci) . 


folglich Mo de Mx : Rr «NR Si. CM” : 04 “NR, 
Mo Mx ; 


5 0 N i. Kr 
un en 77° 
CM“ 04 
Da nun P = RR (Conſtr.); 
Mo». Mx :. RR A Rr 
o iſt B E 
ſo iſt Er e fs 61 


Wenn nun, wie im Fall der Figur, Nm, mithin auch By 
oder die ihr gleiche Ordinate EK abnimmt, indem der Win⸗ 
kel A waͤchst; ſo iſt die Gravitation gegen den Theil 
m ml des Körpers kleiner als gegen den Körper m Mu, und 


d Nr 


um ſo mehr kleiner als e Folglich iſt, wenn die 


Summe der um die Figur RKg beſchriebenen Rechtecke mit 
S bezeichnet wird, die Gravitation gegen das ganze Stuͤck 


7 8 
m Mx kleiner als? 4. Ebenſo wird gezeigt, daß, wenn 


man auf aͤhnliche Art phramidaliſche Stuͤcke in den Körper‘ 
beſchreibt, und die Summe der in die Figur K lg beſchrie⸗ 
benen n S' ſetzt, die Gravitation gegen E 


größer ſey als - 5 — Da nun der Ueberſchuß von Süber S’durd) 


die Verminderung des Winkels MC kleiner als jeder gez 
gebene Raum gemacht werden kann (F. 246.); ſo iſt die auf 
die Richtung CA reducirte Gravitation von C gegen das 
Stück mME des Koͤrpers, welches durch die zwey unter 
dem Winkel ; ſich ſchneidende Ebenen, die durch C und 


Mx gelegte Ebene, und die krumme Oberflaͤche des Koͤr⸗ 
1 >4 Flaͤche KAg 
pers begraͤnzt wird, - . Ebenſo wird der Ber 
weiß geführt, wenn Um mit dem Winkel G0 zugleich 
waͤchst. Demnach iſt 
2.) der nach der Richtung CA wirkende Theil der Gra⸗ 
vitation von C gegen das durch die zwey ſchneidende Ebenen 
und die Oberflaͤche des Körpers begraͤnzte Stuck von B bis 
E 1 Flache @Ag GA 
— C x 
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Wenn alle Durchſchnitte des Korpers mit einer durch 
die gerade Linie CR gelegten Ebene einander gleich find, 
oder der Körper durch die Umdrehung der Figur BA um 
die Axe ( beſchrieben wird; fo waͤchst die Gravitation gez 
gen den ſo entſt henden Korper dem Winkel oder Bogen i 
proportional. Mithin iſt, wenn die Umdrebungsare C 
ganz auſſerhalb der Figur faͤllt, und : 1 das Verhaͤltniß 
des Umfangs zum Durchmeſſer iſt, 

3.) die auf die Richtung CA reducirte Gravitation von 
O gegen den ganzen ringförmiaen Körper, welcher entſteht, 
wenn die Figur BE eine Umdrehung macht, 

„5 

— 5 ’ 

Und wenn die gerade Linie C mit der Umdrehungs⸗ 
axe CO zuſammenfaͤllt; fo heben ſich die auf CA ſenkrechten 
Gravitationen gegen einander auf, und die Richtung der 
Gravitation gegen den ganzen Koͤrper faͤllt mit der Umdre⸗ 
hungsaxe zuſammen. 

Wenn 4.) die Umdrehungsaxe C die Figur ſchneidet 
(Fig. 118.), aber die auf der Umdrehungsaxe ſenkrechte 
Chorden der Figur nicht halbirt; fo beſchreiben die zwey Seg—⸗ 
mente bey einer ganzen Umdrehung zwey verſchiedene Kor 
per, und jedem der Segmente entſpricht eine eigene krumme 
Linie A Ag. Man erhält ſodenn die Gravitation gegen 
den einen oder den andern Koͤrper nach n. 3. 

Endlich wenn 5.) die Umdrehungsaxe alle auf ihr ſenk⸗ 
rechte Chorden der Figur halbirt; fo werden die jeder Hälfte 
der Figur entſprechende krumme Linien AGKg einander 
gleich, und die Gravitation in der Richtung der Umdre⸗ 
hungsaxe gegen den ganzen Körper, welcher durch eine volle 


Umdrehung einer der Haͤlften der Figur beſchrieben wird, 
. zw. Flaͤche AGAg 
iſt wie in n. 3. 


F. 290. Das Theilchen O (Fig. 118.) gravitire nun 
gegen eine gleichfoͤrmig dichte Kugel, welche durch die Um⸗ 
drehung des Halbzirkels 5E um die Axe CQ beſchrieben 
wird. Es ſey A der Mittelpunkt der Kugel, und eine aus 
C gezogene gerade Linie CM ſchneide den Halbzirkel in M 
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und m, und einen aus C als Mittelpunkt mit dem Halb⸗ 
meſſer CA beſchriebenen Kreisbogen A in . Man ziehe 
MP, mu, NR auf C ſenkrecht, und verlaͤngere RN fo nach 
M daß el = I werde. Es ſey GKg die krumme Linie, 
welch- durch die Endpunkte aller nach dieſem Geſetz beſtimm⸗ 
ten Ordinaten durchgeht; fo wird die dem Punkt & entſpre⸗ 
chende Ordinate AG— EA ſeyn, und die krumme Linie 
wird den Durchmeſſer BF in dem Punkt ſchneiden, wel: 
cher gefunden wird, wenn man durch eine Tangente (/ 
an den Halbzirkel ziebt, und aus dem Punkt /, in welchem 
fie dem Kreisbogen AN begegnet, ein Perpendickel fg auf 
BH fällt, oder auch. Cg = CE nimmt. Die Gravitation ges 
gen den ringfoͤrmigen Körper, welcher durch die Umdrehung 
des Kreisabſchnitts „EU um die Axe CG beſchrieben wird, 


2x. Flache gKR . 

iſt alſo = FE (F. 289. n. g.), und die Gravita⸗ 
2 c. Flache g f 

tion gegen die Kugel = a ie 9575 (n. 5.) . Um nun den 


Ihbalt der Flaͤche gK 4 zu finden, fälle man aus dem 
Mittelpunkt 4 der Kugel das Perpendickel AD auf Am; 
fo ft % Dm (III, 3.), und „CD- Cn 
(II. 6.) CR EE CCH (il, 36. und weil CY? CK). 
Es wachſe die Hälfte mD der Eyorde mM um Do, wenn 
die CR um e waͤchst; fo wird (uD+ Do)?= , Kr)? - 
BCN A, oder 8 

10 4 2mD N Do-+ De CA CR MRr+Är BO SCH. 
Aber md CR“ ECA CH; 


folglich 2mD % Do+ He 2 CR N Rr+ Rr. 


Alſo verhält ſich Ar : Do = 77 5 
und es iſt Ar : Do deſto genauer = 3 9 2 75 Fi „je kleiner Rr und Da 


werden. 
Mm CN 
Da nun 1785 1 = Ger Jen 3 

fo ii XR Rr: am «Do deſto genauer = .: CA, 
mD Do , 
und K 5 Rr deſto genauer 2. je Heiner Rr wird. 
1 a DE 
Ferner iſt (/ + Do)? - m Di =3mD „u Do A 
3m Dee DoE Do’; folglich nähert ſich die Zunahme des Würz 


( 
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feld von mD, wenn dieſe Linie um Do wächst, deſto mehr 
der Groͤße 3. = Do, je kleiner Do, mithin auch Kr 
wird, und zugleich nähert ſich der Inhalt Ke N Rr des in 
die Figur 48 , beſchriebenen Rechtecks Ar der gleichzeiti⸗ 
gen Zunahme der Flaͤche geg. Demnach verhaͤlt ſich die 
Geſchwindigkeit, mit welcher die Er gKRg waͤchst, zu 


der Geſchwindigkeit, mit welcher 55 waͤchst, = 2: 3, oder 
es iſt die erſtere . 3 der letztern, und 


daher iſt die Flaͤche gK Kg = 3 a (F. 238. und 239. , weil 
die Flaͤche gg und die nn mu zugleich verſchwinden), 


25 
und die Flaͤche g GA = Hr. Hieraus folgt alſo 
die Gravitation von C gegen 155 Körper, welchen der Abs 


ſchnitt mEM beſchreibt = * , und gegen die ganze Ku⸗ 


Es iſt aber der Inhalt der Kugel = 4 r. AB; folg⸗ 
lich iſt die Gravitation des auſſerhalb der Kugel befindlichen 
Theilchens C gegen dieſe Kugel direct ihrem Inhalt oder ih⸗ 
rer Maſſe, und umgekehrt dem Quadrat der Entfernung des 
Theilchens von dem Mittelpunkt der Kugel proportional“). 


§. 291. Da vermoͤge des vorhergehenden §. die Gra⸗ 
vitation eines auſſerhalb einer Kugel BD (Fig. 119.) befind⸗ 
lichen Theilchens C gegen dieſe Kugel direct ihrer Maſſe und 
umgekehrt dem Quadrat der Diſtanz CA proportional iſt; fo 
wird ſich die Gravitation von C gegen die Kugel BD zu der 
Gravitation gegen eine mit der erſteren concentriſche Kugel 
ba verhalten wie die Maſſe der Kugel BD zu der Maſſe der 
Kugel ba, und der Ueberſchuß der erſteren Gravitation über 
die letztere „d. i. die Gravitation von C gegen die Kugel⸗ 
ſchale Bba /), wird ſich verhalten zu der Gravitation gegen 
die Kugel Bb, wie die Maſſe jenes holen kugelfoͤrmigen 


*) Prince. L. I. prop. LXXIV. Cor. 2. 
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Körpers zu der Maſſe der Kugel B ſich verhält, Folglich 
iſt auch die Gravitation gegen einen gleichfoͤrmig dichten ho⸗ 
len durch zwey concentriſche Kugeloberflaͤchen begraͤnzten 
Koͤrper direct der Maſſe des Koͤrpers und umgekehrt dem 
Quadrat des Abſtands eines auſſerhalb deſſolben befindlichen 
Theilchens von dem gemeinſchaftlichen Mittelpunkt der Ku⸗ 
geloberflaͤchen proportional, woraus folgt, daß die Gravi⸗ 
tation auch gegen eine ungleichfoͤrmig dichte Kugel umge⸗ 
kehrt dem Quadrat der Entfernung von dem Mittelpunkt 
der Kugel proportional bleibt, wenn die Dichtigkeit in gleie 
chen Abſtaͤnden von dem Mittelpunkt der Kugel dieſelbe ift*), 

Es ſeyen BU, KM zwey gleichförmig dichte, oder in 
gleichen Entfernungen von dem Mittelpunkt „leid dichte Ku, 
geln; fo iſt die Gravitation eines jeden Theilchens e der 
der Kugel KR gegen die Kugel BY) umgekehrt dem Quadrat 
der Diſtanz 24 deſſelben von dem Mittelpunkt 4 der Kugel 
BD proportional, und daher dieſelbe, als wenn die ganze 
Maſſe der Kugel ZD in ihrem Mittelpunkt A4 vereinigt 
waͤre. Da nun die Gravitation eines jeden Theilchens „der 
Kugel EF gegen den Punkt A umgekehrt dem Quadrat feis 
nes Abſtands von dieſem Punkt proportional iſt; ſo iſt ver⸗ 
moͤge des oben bewieſenen die Gravitation der ganzen Ku⸗ 
gel EF gegen den Punkt A, d. i. gegen die Kugel 30, 
umgekehrt dem Quadrat des Abſtands C4 ihres Mittels 
punkts C von dem Mittelpunkt 4 der Kugel BD propor⸗ 
tional **). 5 f 

Hieraus folgt, daß, wenn eine der zwey Kugeln, z. 
B. die BD, unbeweglich wäre, und der andern Kugel K 
nach einer von der Richtung der geraden Linie C verſchiede⸗ 
nen Richtung irgend eine Geſchwindigkeit mitgetheilt worden 
wäre, der Mittelpunkt C der letzteren um den Mittelpunkt 
Ader erſteren als Brennpunkt einen Kegelſchnitt beſchreiben 
würde (§. 282.) 


H. 292. Es giebt noch einen Fall, in welchem Kur 
geln einander ebenſo anziehen, als wenn ihre Maſſen in ih⸗ 


) Princ. L. I. prop. LXXVI. 
**) Princ. L. I. Prop. LXXV. 
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ren Mittelpunkten vereinigt waren, Wenn nemlic; die Ans 
ziehungskraft der einzelnen Theile direct ihren Entfernungen 
von einander proportional iſt; ſo findet man auf aͤhnliche 
Art, wie in F. 289. und go, daß die Kraft, mit welcher 
eine gleichfoͤrmig dichte oder in gleichen Diſtanzen von ihrem 
Mittelpunkt gleich dichte Kugel ein auſſerhalb ihr befindli⸗ 
ches Theilchen anzieht, im zuſammengeſetzten Verhaͤltniß 
aus der Maſſe der Kugel und dem Abſtand des angezogenen 
Theilchens von dem Mittelpunkt der Kugel ift*); woraus 
daſſelbe Attractionsgeſetz zwiſchen zwey gleichartigen Kugeln 
folgt. Hieraus ergiebt es ſich ferner, daß, wenn die Anzie⸗ 
hungskraft aus zwey Theilen beſtaͤnde, wovon der eine umge⸗ 
kehrt dem Quadrat der Entfernung, der andere direct der Ent⸗ 
fernung ſelbſt proportional waͤre, zwey Kugeln einander nach 
demſelben Geſetz anziehen wuͤrden, ſo daß man ihre Maſſen als 
in ihren Mittelpunkten vereinigt annehmen koͤnnte. La Place 
hat den umgekehrten Satz bewieſen, daß, wenn die Kraft, mit 
welcher eine Kugel ein auſſerhalb ihr befindliches Theilchen 
anzieht, eben ſo mit dem Abſtand von der Kugel Mittel⸗ 
punkt ſich veraͤndern ſoll, wie ſich die Anziehungskraft der 
einzelnen Theilchen mit ihren Entfernungen von einander 
veraͤndert, die anziehende Kraft entweder der Entfernung, 
oder umgekehrt dem Quadrat der Entfernung, oder zum 
Theil der Entfernung und zum Theil dem Quadrat der Ent⸗ 
feruung proportional ſeyn muͤſſen ). Folglich iſt unter 
allen Attractionsgeſetzen, nach welchen die Attraction mit 
der Zunahme der Entfernung abnimmt, das wirklich in der 
Natur ſtatt findende Attractionsgeſetz das einzige, bey wel⸗ 
chem kugelfoͤrmige Koͤrper ebenſo aufeinander wirken, als 
wenn ihre Maſſen in ihren Mittelpunkten vereinigt waͤren. 
Dieſes Geſetz ift ebenfalls das einzige, bey welchem ein ins 
nerhalb eines durch zwey concentriſche Kugeloberflaͤchen ber 
graͤnzten Koͤrpers liegender Punkt nach allen Richtungen 
mit gleicher Stärke angezogen wird, mithin die entgegenge— 
ſetzten Attraktionen ſich gegen einander aufheben, und die 
Gravitation dieſes Punkts gegen den ganzen Koͤrper ver⸗ 
ſchwindet. 


„) Princ. L. I. prop. LXXVII. 
**) Mecanique cei. T. I. pag. 140. et suiv. 
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F. 293. Wenn zwey Körper Z und B (Fig. 120., 
12 1. und 122.) ſich gleichfoͤrmig und geradlinigt nach den 
Richtungen AD und BE mit den Geſchwindigkeiten n und 
Bb bewegen; ſo ruht entweder ihr Schwerpunkt C, oder er 
bewegt ſich geradlinigt und gleichfoͤrmig 

Es ſeyen erſtlich (Fig. 120.) die Richtungen AD, BE 
der Bewegungen einander parallel, A: BH AC: B, 
und a,b auf verſchiedene Seiten der geraden Linie 7. Man 

ziehe C, Cb. Da n: 6. AC: CI; fo if Ai 

By: Ch, mithin ACa=BCh. Folglich find a, C, b in 
einer geraden Linie. Und weil An, 2b in gleichen Zeiten 
zurückgelegte Wege find; fo iſt ab die gerade Linie, welche 
die zwey Koͤrper mit einander verbindet, wenn der eine in 
a der andere in b angekommen if. Es verhält ſich aber 
auch a: CY =: C; folglich faͤllt der Schwerpunkt 
der Körper, wenn fie a und 5 find, in den Punkt C. Zieht 
man durch einen beliebigen anderen Punkt a der ZD und 
durch den Schwerpunkt C eine gerade Linie de, welche der 
wo noͤthig verlängerten BE in e begegnet; fo verhaͤlt ſich 
Ad: Be = Aa: Bb. Folglich find a und e die gleichzeiti⸗ 
gen Orte der zwey Körper, und weil dC:Ce= Al: CB; 
fo iſt wiederum E ihr Schwerpunkt, welcher alſo in dieſem 
Fall ruht. 

Es ſeyen zweytens (Fig. 121. 122.) die Richtungen 
AD, BE der Bewegungen einander nicht parallel, und in 
einerley oder in verſchiedenen Ebenen. Man ziehe die ge⸗ 
rade Linie ab, und theile fie in dem Punkt c fo, daß arsch 
AC: Cöõ; fo wird der Schwerpunkt in c ſeyn, wenn die 
Körper in a und 5 find, Auf einer der Richtungen, z. B. 
auf AD nehme man einen Punkt d nach Belieben, und auf 
der anderen 4% den Punkt e fo, daß Be: eb A: da; Yo 
ſind d und e gleichzeitige Orte der zwey Körper, und ihr 
Schwerpunkt muß auf der geraden Linie de liegen. Mau 
ziehe durch a die Parallelen af, ag mit AB, Bb welche den 
durch C und a, und c gezogenen geraden Linien in f und g 
begegnen. Da af: AC un: A 

8 = bee (Conſtr.); 
ſo iſt afı be AC: e. 
Bohnenbergers Aſtronomie⸗ Kk 
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Aber be: ag = be: ca 
CB: CA (Conſtr.) 
folglich af: ag = Ci: eh, 
oder af: CBS ag: eh. 

Wenn nun = Ch; fo iſt ag ez, und daher find 
und ah, ge und ah, mithin auch fC und ge (XI, 9.) 
parallel, und fC, ge, de, „C in Einer Ebene. Sind aber 
af und ( ungleich; fo werden / C und aB ſich ſchneiden. 
Es geſchehe in h, und es ſey he gezogen. Da 

has hB=af C 

Sag: B (Bew.); 5 
fo liegen g, e, h Einer geraden Linie; folglich liegen fg, gh, 
mithin wiederum C, ge, de, Ce in Einer Ebene. Es ſchnei⸗ 
de Ce die de in i. Man ziehe Cek, welche der durch den 
Punkt b mit AB parallel gezogenen dk in 4 begegne. 
Da e: CH = be: B 
= ad: d (Conſtr.) 
: CA 
fo iſt E: r = CB: CA 
cb: ca (Conſtr.) ; 
Folglich liegen F, e, , in einer geraden Linie. Und weil 
te: be: e 
= a: dd (Conſtr.) 
fa: ; 
fo find (VI, 2.) /k und ed mit einander parallel. Folglich 
verhaͤlt ſich auch al: ie fe: ch 
= ac : ch 
. = AC 2 CB, 
und der Punkt ! ift der Ort des Schwerpunkts der zwey 
Körper, wenn fie in d und e angekommen find, 
Endlich verhält ſich wegen der Parallelen fr, di, AC, 
ir ER 
Ad: da Be: eb; 
folglich iſt die Bewegung des Schwerpunkts i fo wie die Bes 
wegung der Körper 4 und B gleichförmig, und geradlinigt. 


$. 204. Wenn die zwey Koͤrper A und B im direc⸗ 
ten Verhaͤltniß ihrer Maſſen n und m , und nach irgend ei⸗ 
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nem von ihrem Abſtand AB abhängenden Geſetz einander 
anziehen, und keine aͤuſſere Kräfte auf fie wirken; fo ruht 
entweder ihr Schwerpunkt, oder er bewegt ſich geradlinigt 
und gleichfoͤrmig. 

Wären die zwey Körper anfaͤnglich in Ruhe in den 
Punkten 4 und B (Fig. 123.); fo nehme man Aa: 6 = 
m: m. Alsdenn wird, wenn B“ der Raum iſt, durch wels 
chen der Körper 8 gegen den Körper 4, deſſen Maffe = m 
iſt, in einer gewißen Zeit fallen würde, a der Raum ſeyn, 
durch welchen der Körper 4 gegen den Körper B, deſſen 
Maſſe = m iſt, in derſelben Zeit fallen würde, fo daß am 
Ende dieſer Zeit die zwey Körper in a und “ ſeyn werden. 
Man theile die gerade Linie in dem Punkt C fo, daß 40: 
CB=m':m; fo wird C der anfaͤngliche Ort des Schwer⸗ 
punkis der zwey Körper ſeyn. 


Da nun Aa: Bb= m: in 
und 40: C = m: ui 


ſo iſt auch e 8 ae RR 

folglich ift der Punkt C aud) der Schwerpunkt der Körper 
A und B, wenn fie in a und b angekommen find, welcher 
alfo in dieſem Fall ruht. Demnach würden die zwey Koͤr⸗ 
per in einer geraden Linie ſich einander nähern, und in ihs 
rem Schwerpunkt C einander begegnen. 

Wenn die Körper in A und 5 (Fig. 120.) mit den 
Geſchwindigkeiten Aa und Bb nach parallelen Richtungen 
ankommen, welche ſich wie ihre Abftäude . und CB von 
ihrem Schwerpunkt C verhalten, fo daß a und 5 auf ver: 
ſchiedenen Seiten von AB liegen, und in dem Augenblick, 
da fie in 4 und B ankommen, durch die Wirkung ihrer ges 
genfeitigen Gravitation die Geſchwindigkeiten Ai und 5g 
bekommen; fo vollende man die Parallelogramme ha, bg 
und ziehe ihre Diagonalen Aa, 8b", welche nun die in gleis 
chen Zeiten von den zwey Körpern beſchriebene Wege ſeyn 
werden. Man ziehe Ca und Ch. 


Kk 2 
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3% „Ca : Ch (erfter Fall des vorhergeh. H.) 
und aa = (, 29.); fo iſt aCa = C (VI, 6.). 
Mithin liegen a C und Cb in einer geraden Linie. Und 
weil a C: C =: C= AC: CR n; fo iſt, wenn 
die Korper nach a und ö gekommen find, ihr Schwerpunkt 
wiederum in E, welcher alfo auch in dieſem Fall ruht. Aus 
eben dieſer Proportion folgt die Aehnlichkeit der Dreyecke 
Acu und BCb‘, Mithin würden die zwey Körper, wenn 
ſie ſtoßweiſe durch die Wirkung ihrer gegenſeitigen Attrac⸗ 
tion gegen einander getrieben wuͤrden, um ihren Schwer⸗ 
punkt in gleichen Zeiten aͤhnliche Vielecke nach demſelben 
Geſetz beſchreiben, nach welchem fie dieſe Vielecke um den 
Punkt C beſchreiben würden, wenn fie gegen dieſen hin 
durch die Wirkung einer Kraft getrieben wuͤrden. Folalich 
werden hier alle diejenigen Saͤtze ihre Anwendung finden, 
welche in dem Anfang dieſes Capitels von den Ceutralbewe⸗ 
gungen ſind bewieſen worden, und wenn die Anziehungskraft 
ſtetig wirkt; ſo werden die Vielecke in aͤhnliche krumme Li⸗ 
nien übergeben, welche um den Schwerpunkt C als Mittels 
punkt der Kraͤfte beſchrieben werden. 

Wenn aber der Schwerpunkt ſich bewegt (Fig. 121. 
und 122.), und die Koͤrper in dem Augenblick, da ſie in 
A und B ankommen, die Geſchwindigkeiten Ap und 59, 
durch ihre Einwirkung aufeinander erhalten; ſo ziehe man 
durch a und 5 die Parallelen aa und bb mit AB. und mas 

e aa = Ap, bb = Bg. Alsdenn werden die Körper in der⸗ 
ſelben Zeit in a und b' angekommen ſeyn, in welcher fie 
nach a und ö gekommen ſeyn wuͤrden, wenn die Attraction 
nicht gewirkt hätte, Man ziehe ca und ch. Da nun 

a: 152 — 2 5 ; fo find die Dreyecke ara und beb' 
ahnlich, mithin a c, ) in einer geraden Linie, und ar: ch 
Sac: ch. Folglich faͤllt der Schwerpunkt, wenn die zwey 
Koͤrper in a’ und b' angekommen find, in den Punkt e, und 
ſeine Bewegung wird durch die gegenſeitige Einwirkung der 
Koͤrper nicht geaͤndert. Der Schwerpunkt bewegt ſich alſo 
geradlinigt und gleichfoͤrmig. Es komme ein dritter Koͤrper 
hinzu, welcher auf die zwey erſteren nicht wirke, und entwe⸗ 
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der in Ruhe ſey, oder ſich nach dem Geſeß der Traͤgheit 
gleichfoͤrmig und geradlinigt bewege. Da der Schwerpunkt 
der zwey erſteren entweder ruht oder ſich geradlinigt und 
gleichförmig bewegt; fo wird auch der gemeinfchaftliche 
Schwerpunkt aller drey Körper entweder ruhen oder ſich ges 
radlinigt und gleichfoͤrmig bewegen. Man laſſe nun den 
dritten Körper auf die zwey Übrigen wirken; fo wird das 
durch der Zuſtand der Ruhe oder der Bewegung der Schwer⸗ 
punkte dieſes Koͤrpers und eines jeden der zwey übrigen 
nicht geändert. Folglich wird der gemeinfchaftlibe Schwer⸗ 
punkt aller drey Körper entweder ruhen, oder ſich aeradlis 
nigt und gleichfoͤrmig bewegen. Wenn alſo irgend eine Ans 
zahl von Körpern auf einander wirken; fo entſteht aus dies 
fen Wirkungen keine andere Bewegung ihres gemeinſchaft— 
lichen Schwerpunkts, als diejenige, welche er ſchon vorher 
hatte, oder er bewegt ſich geradlinigt und gleichförmig *). 


F. 295. Da zwey einander anziehende Körper zugleich 
in Bewegung find, und nur ihr gemein ſchaftlicher Schwer: 
punkt ruht oder ſich geradlinigt und gleichfoͤrmig bewegt; ſo 
wird man dieſen Punkt als den eigentlichen Mittelpunkt 
der Kraͤfte zu betrachten haben. Wenn der Schwerpunkt 
ruht; fo beſchreiben die zwey Körper um dieſen unbewegli: 
chen Punkt als Mittelpunkt der Kräfte einander aͤhuliche 
krumme Linien (F. 294.). Wenn aber der Schwerpunkt C 
der Körper A und B (Fig 124.) ſich bewegt, und, wean 
A nach a, B nach b gekommen iſt, ſich in c befindet; fo 

werden a,, b in einer geraden Linie liegen, und es wird 
ac: ch = A: ( ſeyn. Man ziehe durch C die Parallele 
ab mit ab und durch a und 5 die Parallelen aa , bb mit 
der geraden Linie Ce, welche der Schwerpunkt beſchreibt. 
Noch ziehe man Aa, Bb. Da 26 5 71 } AC: CB; ſo 
find die Dreyecke Ca' und BCh' ahnlich, und die Punkte 
4 % werden um den unbeweglichen Punkt C einander aͤhn⸗ 
liche Vielecke oder aͤhuliche krumme Linien beſchreiben, je 
nach dem die Anziehungskraft ſtoßweiſe oder ſtetig wirkt. 


) Princ. L. I. Lex. IH. Cor. IV. 
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Man laſſe ſich die durch AB und a gelegte Ebene, in wel⸗ 
cher die Punkte a und “' ihre Vielecke oder krumme Linien 
beſchreiben, mit ſich ſelbſt parallel fo fortbewegen, daß der 
De C die gerade Linie Cc mit derſelben Geſchwindigkeit 

eſchreibe, mit welcher ſich der Schwerpunkt der Körper A 
und B bewegt; fo werden, wenn der Punkt C nach c ges 
kommen iſt, a auf a und b auf 5 fallen, mithin die zwey 
Körper in dieſer ſich fortbewegenden Ebene dieſelbe krumme 
Linie beſchreiben, welche fie um den Schwerpunkt C beſchrie⸗ 
ben haben würden, wenn er in Ruhe geblieben wäre. Da 
nun durch die Wirkung der Körper auf einander die Bewer 
gung ihres Schwerpunkts nicht geaͤndert wird, und die Gra⸗ 
vitation auf ruhende oder ſchon bewegte Körper mit gleicher 
Stärke wirkt; fo werden die zwey Körper, wenn man ihr 
nen in Beziehung auf die nach der Richtung und mit Ge⸗ 
ſchwindigkeit der Bewegung des Schwerpunkts ſich ſelbſt pa— 
rallel fortrückende Ebene die relative Geſchwindigkeiten Aa 
und 35 mittheilt, in dieſer beweglichen Ebene um den mit 
dieſer zugleich ſich bewegenden Punkt C diefelbe Linie bes 
ſchreiben, welche ſie um eben dieſen Punkt beſchrieben haben 
würden, wenn er in Ruhe geblieben waͤre. Die relative 
Bewegung der Koͤrper gegen einander und um ihren Schwer⸗ 
punkt als Mittelpunkt der Kraͤfte wird alſo durch die Be⸗ 
wegung des Schwerpunkts nicht geaͤndert. 

Wenn die relative Bewegung der Koͤrper in Beziehung 
auf die bewegliche Ebene und die Bewegung des Schwer— 
punkts gegeben ſind; ſo iſt ihre abſolute Bewegung gegeben. 
Es ſey Cc der von dem Schwerpunkt in einer gegebenen 
von dem Augenblick an, da er in C und die Koͤrper in A 
und 5 waren, verfloßenen Zeit beſchriebene Weg, welcher 
durch die Richtung und Geſchwindigkeit dieſer Bewegung ge⸗ 
geben iſt. Da man die relative Bewegung der Körper kennt; 
fo kann man den Ort ö des Körpers Y in Beziehung auf 
die bewegliche aber als ruhend vorausgeſetzte Ebene beftims 
men Man vollende das Parallelogramm (5; fo wird 
der Koͤrper B in demſelben Augenblick in 5 angekommen 
ſeyn, in welchem der Schwerpunkt in c iſt. 
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§. 296. Die Bahnen AN und PI (Fig. 125.), wels 
che zwey Körper A und P um ihren gemeinſchaſtlichen Schwere 
punkt S beſchreiben, ſind ſo wohl unter ſich, als der Bahn 
Ad aͤhulich, welche einer derſelben 4 um den anderen 5 
beſchreibt. 

Es ſeyen nemlich AN und PM in gleichen Zeiten um 
den in S ruhenden Schwerpunkt beſchriebenen Bogen; fo 
geht die gerade Linie MN, welche die gleichzeitigen Oerter 
der zwey Koͤrper mit einander verbindet, durch den Schwer 
punkt S, und ed verhält ſich N 


ee 508 Maſſe von A: Maſſe von B 

Da nun die in gleichen Zeiten um den Schwerpunkt S 
ſchriebene Winkel ASN und 1 gleich find (I, 15.); und 
die Radii Vectores ein gegebenes Verhaͤltniß zu einander 
haben; fo find die Linien AN und PM einander aͤhnlich. 

»Man ziehe durch Pdie Parallele PQ mit S, und neh⸗ 
me PQ= MN. 

Da PS: SA = MS: SN 

fo iſt PA: Sd P : SN. 

Folglich haben die Radii Vectores PQ und SN ein ger 
gebenes Verhaͤltniß zu einander. Es ſind aber auch die 
Winkel APQ und ASN gleich (I. 29.); mithin iſt die rela⸗ 
tive Bahn 40, welcher Körper 4 in Beziehung auf den 
Körper P beſchreibt, der Bahn AN, alſo auch der Bahn 
PM aͤhnlich. 

Wenn aber der Schwerpunkt S ſich bewegt; fo werden 
die Bahnen, welche die zwey Koͤrper in einer mit der Ge⸗ 
ſchwindigkeit und nach der Richtung der Bewegung des 
Schwerpunkts ſich ſelbſt parallel fortrüͤckenden Ebene beſchrei— 
ben, den Bahnen gleich und aͤhnlich ſeyn, welche ſie im 
Fall der Ruhe des Schwerpunkts in einer ruhenden Ebene 
beſchrieben haben wuͤrden (F. 298). Folglich werden auch 
die um den ſich bewegenden Schwerpunkt beſchriebene Bah—⸗ 
nen unter ſich und der Bahn aͤhnlich ſeyn, welche einer der 
Körper um den anderen beſchreibt ). 


») Princ. L. I. prop. LVII. 
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F. 207. Wenn zwey Körper P und 4 (Fig. 125.) 
nach irgend einem Geſetz einander anziehen, und ſich um ih⸗ 
ren gemeinſchaftlichen Schwerpunkt S bewegen; ſo kann mit 
denſelben Anziehungskraͤften einer derſelben 4 um den ande⸗ 
ren P, wenn dieſer in Ruhe wäre, eine Bahn beſchreiben, 
welche der relgtiven Bahn QA eben dieſes Körpers A um 
den anderen ſich bewegenden Vgleich und aͤhulich iſt „). Um 
dieſes zu zeigen, ziehe man aus einem gegebenen Punkt 5 
(Fig. 126.) die geraden Yinien pa, pn u. ſ. w. den Linien 
PA,MN u. ſ. w. gleich und parallel; fo wird die krumme 
Linie an der der relativen Bahn IQ gleich und aͤhnlich ſeyn, 
welche der Körper A um den ſich bewegenden Körper Z bes 
ſchreibt (F. 296.), mithin auch nach eben dieſem F. ähnlich 
den krummen Linien AV, PM, welche die Körper P und A 
um ihren gemeinſchaftlichen Schwerpunkt S beſchreiben. 
Dieſer Punkt ruhe fuͤrs erſte, und es ſeyen in v und a zwey 
den Körpern P und A gleiche und aͤhnliche Korper. An die 
Punkte A und a der krummen Linien AV , an ſeyen die Tan: 
genten A/, at gezogen, und die Radii Vectores SV, pn 
ſeyen bis an die Tangenten nach N und r verlängert, We⸗ 
gen der Aehnlichkeit der Figuren SARN und parn verhaͤlt ſich 

RM: ru SM: pn 8 

: 

Wenn alſo die Kraft, mit welcher der Koͤrper 7 gegen 
den Körper P, mithin gegen den Zwiſchenpunkt S angezo⸗ 
gen wird, zu der Kraft, mit welcher der Körper a von p 
angezogen wird, in dem gegebenen Verhaͤltniß von SI: AP 
‚wäre; ſo würden dieſe Kräfte die Körper 4 und a in glei⸗ 
chen Zeiten um die Raͤume RN, rn von den Tangenten abs 
lenken, und der Körper a würde um den unbeweglichen Koͤr⸗ 
per p in derſelben Zeit den Bogen an beſchreiben, in wels 
cher der Körper A den Bogen A feiner Bahn um den 
Schwerpunkt S beſchreibt. Nun ſind aber die Kräfte, wel⸗ 
che auf A und a wirken, wegen der Gleichheit und Aehulich— 
keit der Körper Z und p, A und a, und wegen der Gleich 
heit der Diſtanzen PA und pa (ober, wenn die Körper in 


5) Princ. L. I, prop. LVIII. 
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N und n find, wegen der Gleichheit von N und pn) be⸗ 
ſtaͤndig einander gleich; folglich würden die Körper A und 
a in gleichen Zeiten um gleich viel von den Tangenten AT, 
at abgelenkt werden, und es wird, wenn der Körper e von 
der Tangente at um den Raum nr, welcher in dem Verhaͤlt⸗ 
niß von AP: A größer iſt als NR, eine großere Zeit er⸗ 
fordert werden Da nun die Höhen, von welchen die glei— 
chen auf die Körper 7 und a wirkende Kräfte dieſe Körper 
in ungleichen Zeittheilchen fallen machen wurden, ſich wie 
die Quadrate der Zeiten verhalten (F. 283. n. I. weil jede 
veraͤnderliche Kraft ſich einer gleichfoͤrmig beſchleunigenden 
Kraft deſto mehr naͤhert, je kleiner man die Zeittheilchen 


nimmt); ſo wird ſich verhalten muͤßen 


Quadr. d. Zeit der gleich. Bew. J. / Quadr. d. Zeit d. gleich. J = 4 f 
von a durch ar * (Ven 11 4 durch AR )=4P : A. 


Aber Quadr. von AR: Quadr. von ar = 45” : H 225 folglich (g. 37. n. 5.) 


Quadr. der Geſchw. von 4: Quadr. der Gſchw. von a = A: . 


Es werde alſo dem Koͤrper a nach der Richtung der 
Tangente at in dem Punkt a eine Geſchwindigkeit mitge⸗ 
theilt, welche ſich zu der Geſchwindigkeit von A verhalte wie 


Vap: VA,; fo werben, weil die Kräfte beſtaͤndig einander 
gleich ſind, und ſich nach einerley Geſetz veraͤndern, ver⸗ 
möge obiger Proportionen die gleichen Winkeln am, ASN 
entſprechende Ablenkungen ur, NR von den Tangenten, die 
Kräfte mögen conſtant oder veraͤnderlich ſeyn, beſtaͤndig wie 
ap zu As ſich verhalten, und daher wird die krumme Linie 
an der krummen Linie 4 gleich und aͤhnlich ſeyn. 

Wenn aber zweytens der Schwerpunkt S fi) bewegt; 
fo iſt feine Bewegung geradlinigt und gleihförmig (F. 295.), 
und die relative Bahn des Körpers 4 um den ebenfalls ſich 
bewegenden Körper /in einer ſich ſelbſt parallel mit der Ver 
wegung des Schwerpunkts fortruͤckenden Ebene bleibt der 
Bahn gleich und aͤhnlich, welche im Fall des ruhenden 
Schwerpunkts würde beſchrieben worden ſeyn ($. 296.), 
und daher wird der Körper a um den ruhenden Körper p 
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eine der Bahn AQ gleiche und ähnliche. Bahn befchreiben , 
in welcher ſich 4 um bewegt. a 


§. 208. Wenn die anziehende Kraft umgekehrt dem Qua⸗ 
drat der Entfernung proportional iſt; ſo kann der Satz des vor⸗ 
hergehenden F. auch fo bewieſen werden. Es iſt nach F. 120. 
n. 6. und mit Beybehaltung der daſelbſt gebrauchten Benennungen 


242 * A 4 
2a a Wenn nun E unverändert bleibt, und eine andere 


der erfteren ähnliche Ellipſe befchrieben werden ſoll, deren halbe 
große Axe a“ ift; fo muß, wenn 27 einen dem z ähnlich liegen⸗ 
den Radius Vector und 1 die Geſchwindigkeit in dieſer zweyten 
Ellipſe bezeichnet 
2: 2 é 2 2, 

A2. 4b, 

> 212 21“ 2 
und zugleich = s 2 za’ 


folglich =: * 24 v: 2b ( ſehn. 


2: 2% 
Mithin muß ſich verhalten 
2 2 2 Yon 
„ 


SL 
oder 1) Va: Va = u.. 

Was die Richtung der Bewegung betrift; fo fen nder Win⸗ 
kel des Radius Vector 2“ mit der Tangente, und 5“ die halbe 
kleine Are der zweyten Ellipſe. Alsdenn iſt nach H. 280. n. 11. 

k:a— un Sin. 2: b2 
und a“: x = : v’2Sin.m. 
Aber a“: a = : v2 (n. 1.); 
folglich ala: a2 — 52 Sim. : ba Sin, m” 

Es ſoll ſich aber auch verhalten a“: 5. =a:b, oder ala: a 
= 5˙⁴ỹ : b; folglich muß 8 

2.) Sin. m” =Sin.m‘ , und daher, wenn die zwey Ellip⸗ 
ſen aͤhnlich liegen und nach einerley Richtung beſchrieben werden 
ſollen, m = m’ ſeyn. Ebeuſo wird der Beweis für die übrigen 
Kegelſchnitte gefuͤhrt. 


g. 299. Wir wollen nun von dieſen Saͤtzen eine Ans 
wendung auf die Pruͤfung der kepleriſchen Geſetze machen. 
Was fuͤrs erſte das Geſetz der Flaͤchenraͤume betrift; ſo 
wird dieſes auch alsdenn ſtatt finden, wenn zwey Koͤrper auf 
einander wirken, mithin beyde zugleich ſich bewegen, vor⸗ 
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ausgeſetzt daß die gegenfeitige Attraction direct den Maſſen 
proportional ſey, und nach irgend einem Geſetz ſich mit dem 
Abſtand der Koͤrper aͤndere. In dieſem Fall geht die Rich⸗ 
tung der Attraction durch den gemeinſchaftlichen Schwer⸗ 
punkt S (Fig. 128.) der zwey Körper, und man kann dieſen 
Punkt als den Mittelpunkt der Kraͤfte betrachten, gegen 
welchen jeder der Körper getrieben wird; folglich find die 
Sectoren ASN, ASN', welche die aus dem Schwerpunkt 
S gezogene Radii Vectores abſchneiden, den Zeiten, in wel⸗ 
chen fie beſchrieben werden proportional (F. 271.). Da nun 
die relative Bahn 40, welche einer der Körper & um den 
anderen U befchreibt, der Bahn A4 Waͤhnlich und FR immer 
mit SN parallel iſt (§ 296.); fo find die Figuren ASN und 
AQ, ASN und APQ aͤhnlich, und es verhält ſich ſowohl 


der Sect. 4 : Sect. APAN 7 752 
als der Sect. AY: Sect. APQ J) 7 AS” : AP ; 


folglich verhält ſich auch der Sect. AV: Sect. ASN. 
Sect. A: Sect. AbG. 

Die Sectoren der Bahn des Koͤrpers Y um den Schwers 
punkt 5 find aber den Zeiten proportional, folglich find auch 
die Sectoren der relativen Bahn dieſes Koͤrpers um den an⸗ 
deren P den Zeiten proportional, in welchen ſie beſchrie⸗ 
ben werden ). 

Wenn die anziehende Kraft umgekehrt dem Quadrat der 
Entfernung proportional iſt; ſo werden zweytens ſo wohl 
die Bahnen um den Schwerpunkt, als auch die Bahn eines 
jeden der Körper um den andern übereinftimmend mit dem 
erſten kepleriſchen Geſetz Kegelſchnitte feyn. Da nemlich die 
Kraft in A zur Kraft in N ich verhält wie das Quadrat von 
MN zu dem Quadrat von A, mithin, weil dieſe Diſtanzen 
durch den Schwerpunkt S in einem gegebenen Verhaͤltniß 

getheilt werden, auch wie das Quadrat von SN zu dem Qua⸗ 

drat von SA; fo beſchreibt der Körper A um den Schwer⸗ 

punkt S als Brennpunkt einen Kegelſchnitt (F. 282.). Aber 

die Bahnen FU und AQ find der Bahn AWWoaͤhn lich (F. 296). 

Folglich beſchreiben zwey im umgekehrten Verhaͤltuiß des 

Quadrats der Entfernung ſich anziehende Körper fo wohl 
*) Princ. L. I. prop. LVIII. Cor. 3. 
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ihren gemeinſchaftlichen Schwerpunkt als auch jeder um den 
andern als Brennpunkt in gleichen Zeiten aͤhnliche Kegel⸗ 
ſchnitte). Endlich verhält ſich die Umlaufszeit 7 zweyer 
um ibren gemeinfhaftlihen Schwerpunkt ſich bewegender 
Körper zu der Zeit 7 in welcher einer derſelben 4 um den 
anderen P, wenn dieſer unbeweglich wäre, eine der relativen 
Bahn von A um den beweglichen Körper P gleiche und aͤhn⸗ 
liche Bahn beſchreibt, wie Quadratwurzel aus der Maſſe m 
von zu der Quadratwurzel aus der Summe m -+ m’ der 
Maſſen von A und P *). 

Deun vermöge $. 297. verhalten ſich die Zeiten, in 
welchen aͤhnliche Bogen AN, an (Fig. 128. 126.) beſchrie⸗ 
ben werden, wie die Quadratwurzel aus pa oder AP, d. i. 
(weil „A: SD mm, SA: Aæ m: mn Tm), wieY mt 
Vn e. Folglich verhält ſich auch (V, 12.) die Summe 
aller erſteren Zeiten, oder t, zur Summe aller zweyten, 
oder zu t, wie Y: Vn E. f 

Wenn nun die anziehende Kraft umgekehrt dem Qua⸗ 
drat der Entfernung proportional iſt; fo wird der Körper a 
um den unbeweglichen Körper p einen Kegelſchnitt beſchrei⸗ 
ben (S. d. Ende des 291. F.), mithin wird, wenn dieſer 
eine Ellipſe iſt, und um denſelben Koͤrper v ein dem aͤhn⸗ 
licher und gleicher Koͤrper ebenfalls eine Ellipſe beſchreibt, 
deren halbe große Axe ſich zu der halben großen Axe der er⸗ 
ſteren wie a2 verhält, das Quadrat der Umlaufszeit “ in 
dieſer zweyten Ellipſe zum Quadrat der Umlaufszeit t in 
der erſteren ſich verhalten wie 4: (F. 283. n. 4.). Soll 
aber die Umlaufszeit in der Ellipſe, deren halbe große Axe 
=a iſt, der Umlaufszeit £ gleich werden; fo muß ſich ver⸗ 

halten 12 172 1: 2 
mithin mn mas: 43. 

Es ſey q die erſte zweyer mittleren geometriſchen Pros 
portionalgrößen zwiſchen m Em und m; fo wird ſich vers 
halten m Fm: 9 =m+m'im 5 

243 x a3 7 


„) Princ. L. I. prop. LVIII. cor. 2. 
*) Princ. L. I. prop, L. IX. 


525 


und mM a 14. f 
Aber die Bahn an iſt der Bahn AQ gleich und ähnlich 
(F. 297.); folglich verhält ſich die halbe große Axe der El⸗ 
lipſe, welche der Körper A um den Körper U beſchreibt zu 
der halben großen Axe der Ellipſe, welche eben dieſer Koͤr⸗ 
per in derſelben Zeit um den ruhenden Körper U beſchreiben 


würde, wie mm : J oder wie N n . 

Wenn alſo um einen großen Körper, deſſen Maſſe = 
M iſt, mehrere kleine Körper, deren Maſſen m, „, find, 
Ellipſen beſchreiben (in fo fern man nemlich die Wirkungen 
der kleineren Körper auf einander vernachlaͤßigt); fo würden, 
wenn Muubeweglich wäre, die Würfel der halben großen Axen 
ſich verhalten wie die Quadrate der Umlaufszeiten. Wenn 
aber M ebenfalls beweglich iſt; fo wird man dieſe halbe große 


3 3 
Axen in dem Verhaͤltniß von PF: I und von 


3 
n;: 1A beziehungsweiſe verarößern muͤſſen, um 
die halbe große Axen A und Aw der Ellipien zu erhalten, 
welche die Körper m und m in den Zeiten 1 und J um den 
beweglichen Körper M befchreiben **), fo daß man die Pros 
portionen haben wird 
43: 43 (MA) Ta: (M“) La, 

43 

MA, I F. a 

Das dritte kepleriſche Geſetz leidet alſo durch die gegen⸗ 
ſeitige Attraction der Planeten und der Sonne eine kleine 
Aenderung Es ſind nemlich die Quadrate der Umlaufszei⸗ 
ten im zuſammengeſetzten Verhaͤltniß aus dem directen der 
Würfel der halben großen Axen, und dem umgekehrten der 
Summen der Sonnenmaſſe und der Maſſe eines jeden der 
Planeten. Das letztere dieſer Verhaͤltuiße wird ſich aber 
deſto mehr dem Verhaͤltniß der Gleichheit nahern, je großer 
die Sonuenmaſſe in Vergleichung mit der Maſſe der Planes 
ten iſt. Mau wird in der Folge ſehen, daß wirklich die 
Planeten eine in Vergleichung mit der Sonne geringe Maſſe 


) Princ. L. I. prop. LX. 
**) Princ. L. III. prop. XV. 


und 12 : Lia. 
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haben, und daher mit den Beobachtungen uͤbereinſtimmend 
das dritte kepleriſche Geſetz ſehr nahe ſtatt finden muß. 


$. 300. Was in dem vorhergehenden F. von den Umlaufs⸗ 
zeiten gezeigt worden iſt, ergiebt ſich auch aus F. 283. n. 1. Es 
verhält ſich (Fig. 125.) AP’: MN? = AS”: SN*, und daher 
ift, wenn die Gravitation des Körper A gegen den Körper P 
umgekehrt dem Quadrat der Entfernung proportional iſt, auch 
die Kraft, mit welcher der Körper A gegen den Schwerpunkt S 
getrieben wird, umgekehrt dem Quadrat der Entfernung von die⸗ 
ſem Punkt proportional. Mithin kann der Körper A eine El⸗ 
lipſe um den Schwerpunkt & als Brennpunkt beſchrieben. Es 
ſey A der dieſem Brennpunkt zunaͤchſt liegende Scheitel dieſer El⸗ 
lipſe, AS = h, und die Gravitation von A gegen P in der Ent⸗ 
fernung AP ſey —k‘; fo iſt eben dieſe der beſtaͤndig gegen den 
Schwerpunkt & gerichteten Centripetalkraft in der Eutfernung * 
gleich, und, wenn man die halbe große Axe der Ellipſe, welche 
der Körper 4 um G beſchreibt, mit a, die Umlaufszeit mit t 
bezeichnet, 


= 4adn? , 
12 2 E ($. 283. n. T.). 


Aber, wenn man die Maſſen der Koͤrper P und A bezie⸗ 
hungsweise gleich M und m, und PA H“ ſetzt, verhält ſich 
I: N. . : Mn, und es ift PA oder A“ der Abſtand des dem 
Körper P als Brennpunkt zunaͤchſt liegenden Scheitels der Ela 
lipſe, welche der Körper A um den P beſchreibt, von dieſem 
Brennpunkt, weil die letztere Ellipſe der erſteren aͤhnlich iſt und 
ähnlich ligt (§. 296). Folglich iſt, wenn man die halbe große 
Axe der letzteren Ellipſe SA ſetzt, 

A: * 
mot „ M: , / 


3 M A 
und bäh 


Da nun die Umlaufs zeiten in dieſen zwey Ellipſen einander 
gleich ſind; fo iſt das Quadrat der Umlaufszeit T des Körpers 
A um den Körper 
44352 Se M_ 443 

hal, Mn, I 

Ebenſo iſt, wenn ein anderer Körper, deſſen Maſſe = m’ 
iſt, in der Zeit T“ um den Körper Pals Brennpunkt eine Ellipſe 
beſchreibt, deren halbe große = A’ it, und deren dem Koͤrper 
P zunaͤchſt liegender Scheitel von dieſem Korper den Abſtand 
H har, und wenn man uͤberdiß die Gravitation der Maſſe m“ 
gegen M in der Diſtanz H/ = AH ſetzt, 


12 t 


4 
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I 15 5 a, 
MA“ HR 
Aber die Gravitation der Maſſen m und m’ gegen die Maſſe 
M ift independent von der Größe dieſer Maſſen; folglich iſt 
Ha: ha : K., und HH“ he., mithin 
M 44.3 π 
MTN, I 
43 43 


Alſo verhält ih T2: T? = Mf ME, wie man in 


dem vorhergehenden §. gefunden hat. 

Oder auch fo: weil die Gravitation von m gegen M zu der 
Gravitation von M gegen m ſich verhält wie N: m; jo verhaͤlt 
ihre Summe zu der Gravitation von m gegen N wie Mm: M, 
Folglich wird ſich die Annaͤherung der zwey Maſſen, wenn beyde 
beweglich find, zu ihrer Annäherung in derſelben Zeit, wenn M 
unbeweglich wäre, verhalten wie Mm: M. Mithin iſt, 
wenn beyde Maſſen beweglich ſind, die relative Gravitation 
von m gegen M in dem Verhaͤltniß von M + m zu M größer, 
als wenn unbeweglich wäre. Aber vermoͤge F. 283. n. 1. iſt 
unter übrigens gleichen Umſtaͤnden das Quadrat der Umlaufs⸗ 
zeit umgekehrt der Centripetalkraft proportional; folglich iſt das 
Quadrat der Umlaufszeit eines Körpers um einen andern unbe⸗ 
weglichen in demſelben Verhaͤltniß größer, als das Quadrat ſei⸗ 
ner der Umlaufszeit um eben dieſen Körper, wenn er beweglich 
iſt, in welchem die Summe der zwey Maſſen größer iſt als die 
Maſſe des letzteren Koͤrpers, woraus ſich wiederum die obige 
Proportion ergiebt. 

Die Zeit T, in welcher ein um den beweglichen Körper in 
einem Kegelſchnitt, deſſen Parameter = 22 tft, umlaufender Kör⸗ 
per einen gegebenen Sector 4 beſchreibt, findet man nach 
$. 283. n. 5. Sey der Parameter des aͤhnlichen um den Schwers 
punkt & beſchriebenen Kegelſchnitts = 243 fo verhält ſich 

f N 2 h 

VI: VIS Vl : Vl. 

— — VM: n 

Sect. ASN: Set. A =: 2 
folglich Sect. ASVV P: Sect. Ae VU EVI: . NF. 


% 2 ect. A, Sect. APQ 
Daher iſt , , I, 
Aber das erfte Glied iſt der Ausdruck der Zeit &, in welcher 
der Sector ASN beſchrieben wird (§. 283. n. 5.), und t iſt = 
7; folglich iſt 


7 27 
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ST: PATE 3 M+n 8 


wem man F. 204. n. 9. S. 328. Gebrauch gemacht hat. 


€ 1 
Sect. APQ 7 und diß iſt der Satz, von wels 


§. 301. Die Maſſe der Himmelskoͤrper beurtheilt man 

nach der Staͤrke der Anziehungskraft, mit welcher ſie auf 
einen auſſerhalb ihrer Oberflaͤche befindlichen Körper in einer 
gegebenen Entfernung wirken, und dieſe Kraft iſt es, wel⸗ 
che man kennen muß, um die Einwirkungen der Himmels⸗ 
koͤrper auf einander berechnen zu konnen. Da man nun die 
Kraͤfte durch die Geſchwindigkeiten mißt, welche ſie in einer 
gegebenen Zeit entweder wirklich erzeugen, oder erzeugen 
würden, wenn fie während dieſer Zeit conſtant blieben ($, 
243.); fo wird es bey der Beſtimmung des Verhaͤltnißes 
der Maſſe der Sonne zu der Maſſe eines Planeten darauf 
ankommen, fuͤrs erſte die Geſchwindigkeit zu beſtimmen, 
welche die Sonne dieſem Planeten in einer gegebenen Ent— 
fernung von ihr in einer gegebenen Zeit mitgetheilt haben 
würde, und zweytens die Geſchwindigkeit zu beſtimmen, 
welche der Planet einem auſſerhalb ſeiner Oberflaͤche befind⸗ 
lichen Koͤrper in einer eben ſo großen Zeit und in derſelben 
gegebenen Entfernung mitgetheilt haben würde, 

Die erſte ergiebt ſich aus der ſideriſchen Umlaufszeit des 
Planeten, aus feiner mittleren Entfernung von der Sonne, und 
aus dem gegebenen Geſetz, nach welchem ſich die Anziehung 
kraft mit der Entfernung ändert, Wenn nemlich der Planet 
ſtatt einer Ellipſe einen ihre große Axe zum Durchmeſſer haben⸗ 
den Kreis um die Sonne als Mittelpunkt beſchriebe; fo würde 
-feine Umlaufszeit diefelbe ſeyn (§. 283.), und man wird, wenn 
man den mittleren Abſtand des Planeten von der Sonne = A, 
ſeine ſideriſche Umlaufszeit =T, und die Geſchwindigkeit, welche 
die Sonne dem Planeten in der Diſtanz A während der Zeitein⸗ 
heit, durch welche Z’ausgedrüdt iſt, mitgetheilt haben würde, 
= K feßt, nach H. 273. n. 2. haben K = ee Meil aber 
der Planet auch die Sonne anzieht; fo ift dieſer Werth von 
K vie Summe der durch den Planeten und die Sonne ers 


zeugten Geſchwindigteiten, und man muß denſelben in dem 
Ver⸗ 
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Verhaͤltniß der Maße der Sonne zu der Summe der Maſ— 
ſen der Sonne und des Planeten vermindern, um diejenige 
Geſchwindigkeit zu finden, welche die Sonne, wenn fie uns 
beweglich wäre, dem Planeten mittheilen würde, fo daß der 
verbeſſerte Werth von K ſeyn wird = . en, Setzt 
man nun die Geſchwindigkeit, welche die Sonne dem Pla: 
neten in der gegebenen Diſtanz r mittheilen würde, =k'; fo 
wird ſich vermoͤge des Geſetzes der Gravitation verhalten 
Aa: ra: =: K, und man wird haben 
M Ar 
1% 0 En z 
Eben diefer Ausdruck ergiebt ſich auch aus der g. 299. 
oder F. 300. gefundenen Umlaufszeit in der Ellipſe, n 
ein Koͤrper um einen anderen ebenfalls beweglichen Körper 
beſchreibt, wenn man ſtatt 12 die ihr gleiche Größe 2. . 
eBt 
l Die Geſchwindigkeit, welche ber Planet einem auſſer⸗ 
halb feiner Oberflache und in der Diſtanz 7 von feinem Mits 
telpunkt befindlichen Körper in derſelben Zeiteinheit mitge⸗ 
theilt haben wuͤrde, ergiebt ſich, wenn der Planet einen Tra⸗ 
banten hat, aus der Umlaufszeit und dem Abſtand des Iron 
banten von dem Mittelpunkt des Planeten. Man findet 
nemlich hieraus die Fallhoͤhe der Koͤrper in der Naͤhe ſeiner 
Oberflaͤche, wie $: 286. bey dem Mond gezeigt worden ißt 
Es ſey dieſe Fallhöhe g, mithin die erzeugte Geſchwin⸗ 
digkeit = 2g, und in n. 1. ſey 7 dem Halbmeſſer des Pla⸗ 
neten, deſſen Maſſe man mit der Sonnenmaſſe vergleichen 
will, gleich genommen; ſo wird ſich verhalten 


die Maſſe der Sonne? Maſſe des Planeten) % 5 
oder M 5 vis 12 0 


f ; 2 B 
Aber MA 1 2 IM — IT x 4 (u. 103 
eafaf a 4 1 
folglich iſt 2.) Mn: zn u RE 228 


ni) == 4322 
woraus man erhalt „ = 77575 72 72 5 
gr Dar 


Es ſey die ſderiſche Umlaufszeit des en 1 


Vohnenbpergers Astronomie. 
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fein mittlerer Abſtand von feinem Hauptplaneten = a, und 
die Maſſe des Trabanten verhalte ſich zu der Maſſe des Pla⸗ 


2 m a3#? 
neten =: im; fo wird man haben 29 Kr eh und daher 


3 
ME o 
TE E 
4 233 


oder 3.) Mm: E = 72 . 

Man kann aber die Maſſe des Trabanten in Verglei⸗ 
chung mit der Maſſe des Planeten vernachlaͤßigen, und als⸗ 
denn iſt nahe 

4.) Mn: n = 43:3 : a3T2 
M 4A 12 
oder „ Fee 

Heißen die Maſſen zweher Planeten m und m‘, ihre 
mittleren Abſtaͤnde von der Sonne 4 und 7 und ihre ſide⸗ 
riſchen Umlaufszeiten 7 und 7’; fo verhält ſich 


43: AS MA Ta: (M-) T'2 ($. 299. oder 300.) 
N a M M - 
und daher 5.) 4372 43 Ia Ae: AfA H, ＋ 1 . = 
2 2 


i Wenn alſo die ſideriſchen Umlaufszeiten zweyer Planes 
ten, ihre mittlere Entfernungen von der Sonne, und das 
Verhaͤltniß der Maſſe m eines derſelben zu der Sonnen⸗ 
maſſe M gegeben find; fo findet man durch dieſe Proportion 
1 „, mithin auch „, oder das Verhaͤltuiß der Maſſen 
m und w. Man wird ſich aber aus dem dritten Capitel 
des zweyten Buchs erinnern, daß die genaue Beſtimmung 
der großen Axen der elliptiſchen Plauetenbahnen aus den 
geocentriſchen Laͤngen und Breiten der Planeten mit vielen 
Schwierigkeiten verbunden iſt. Da ſich nun vermöge des 
dritten kepleriſchen Geſetzes die Quadrate der ſideriſchen Um⸗ 
laufszeiten ſehr nahe wie die Wurfel der mittleren Entfer⸗ 
nungen der Planeten von der Sonne verhalten; ſo iſt das 
Verhaͤltniß von M+m: 1 m nahe das Verhaͤltniß der 
Gleichheit, und ein kleiner in der Veſtimmung der mittleren 
Entfernungen begangener Fehler wird, wenn M in Verglei⸗ 
chung mit m und m ſehr groß iſt, einen ſehr betraͤchtlichen 
Einfluß auf die Werthe der Maſſen haben. 
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Ju den Proportionen n. 2, 3, und 4. hingegen iſt der 
Einfluß der in den mittleren Diſtanzen liegender Fehler auf 
die Verhaͤltniße der Maſſen geringe, weil die Vorderglieder 
der Verhaͤltuiße betraͤchtlich größer als die Hinterglieder 
finds Man kann alſo auch die nach dem dritten kepleriſchen 
Geſetz aus den Umlaufszeiten geſchloſſene mittlere Entfer⸗ 
nungen der Planeten von der Sonne in jene Proportionen 
ſetzen. Da vermoͤge dieſes Geſetzes nahe Ai 1 T2; 
23 fo folgt hieraus und aus n. 4. nahe 

6.) Min: in >= 4'342: 48 T7 


N ANZ fe NY. 

oder 5 D 855 215 125 5 
d. i. man kaun ſtatt der Umlaufszeit und der mittleren Ent⸗ 
fernung des Planeten, deſſen Maſſe man ſucht, die Entfer⸗ 
nung und Umlaufszeit eines anderen Plaueten ſetzen. 


F. 302. Man ſetze den Winkel, unter welchem in einer der 
mittleren Entfernung eines Planeten von der Sonne gleichen Di⸗ 
ſtanz der Halbmeſſer der Bahn eines feiner Trabanten erſcheint, 
S e; fo verhält fi) Ara : Sin. e, und es iſt nach Ss 30 r. n. 4. 


M: ENT. — 3 
— 5 Cosec. 75 — 15 
m 22 


% welcher Bruch die Maſse des Pla⸗ 
8 =) Cosec. 75 — 1 - 
neten ausdruͤckt, wenn man die Maffe der Sonne der Einheit 
gleich ſetzt. { 3E 
Es iſt z. B. die ſideriſche Umlaufszeit des Jupiters = 
4332,5963 Tagen (F. 19 l.), der in der mittleren Entfernung des 
Jupiters von der Erde oder der Sonne geſehene ſcheinbare Hall⸗ 
meſſer der Bahn feines vierten Trabanten = 816“ (F. Ifo.) 
und die ſideriſche Umlaufszeit dieſes Trabanten = 16,689019 
Tagen (F. 10g.); alſo iſt hier i 
C. Lg. Sin. e 
Lg. ie e N U 
3. Lg. Cosec. e = 7,8568317 
ge 
10,307021 
e + 
30282057; 1067, 107, 
mithin = == 1066, 01, 


L 2 
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oder die Maſſe des Jupiters ift der Maſſe der 
ne } 8 0 en 8 

Fuͤr den Saturn hat man T = 10758, 96984 Tagen (F. 191.) 
die Umlaufszeit # ſeines ſechsten Trabaüten = 5,9433 T. (8: 117.) 
und nach den von Pound mit einer 123 Fuß langen Ferurdhre ans 
geſtellten Beobachtungen e 2“ 53% ), woraus die Maſſe des 


turus = der Sonnenma + 
Saturns ART S ſſe folgt 


> 
Fuͤr den Uranus ift T = 30688,713 T. und in Beziehung 
auf ſeinen vierten Trabanten 2 = 13,4559 T., e = 44,33 nach 
Zerſchel; mithin die Maſſe des Uranus = 75 98 der Sonnen⸗ 


1 
1066, 1017 


m ſſe. 

Die Maſſe der Erde kann, weil die freye Fallhöhe der Körs 
per in der Nähe der Erdoberfläche durch die Beobachtungen gege⸗ 
ben iſt, mittelſt der Proportion F. 301. n. 2, gefunden werden. 

Wegen der geringen Abweichung der Erde von der Kugelge⸗ 
ſtalt wird die Gravitation gegen die Erde ſehr nahe der Gravita⸗ 
tion gegen eine Kugel gleich ſeyn, welche mit der Erde einerley 
körperlichen Inhalt hat. Der Halbmeſſer dieſer Kugel iſt ſehr 
nahe einem Halbmeſſer des elliptlſchen Erdſphaͤrolds unter einer 
Breite gleich, welche 3 des Sinus totus zum Quadrat ihres Si: 
nus hat; folglich wird man die freye Fallhoͤhe der Körper unter 
dieſer Breite zu nehmen haben, welche nach $. 270. in einer Ses 
kunde 15,07 804 pariſer Fuß beträgt. Wegen der durch die Axen⸗ 
drehung der Erde entſtehenden Schwungkraft iſt aber dieſe aus 
den Pendellaͤngen geſchloſſene Fallhoͤhe kleiner, als die Höhe, 
von welcher unter der erwähnten Breite ein Körper aus der Ru⸗ 
he in einer Sekunde fallen wuͤrde. Sey a = dem Halbmeſſer 
des Erdaͤquators t die in Sekunden mittlerer Sonnenzeit ausge⸗ 
druͤkte Umdrehungszeit der Erde um ihre Axe; ſo iſt die Schwung⸗ 
kraft = 5 (F. 273. H. 3.) 2 weil v 5 Demnach 
iſt, weilt = 23 St. 56 M. 4,00 1 Sek. (F. 44.), 4 = 3271691 
Toiſ. ($. 145) = 19630146 par. Fuß und unter dem Aequator 
die freye Fallhdhe in der erſten Sekunde = 18,05 138 par. Fuß 
ift (F. 270.), die Schwungkraft unter dem Aequator — 283.382 
der beobachteten (um die Schwungkraft verminderten) Schwere 
unter dem Aequator, und 883983 der beobachteten Schwere uns 
ter der Breite, deren Quadrat des Sinus = iſt. Um die Ver⸗ 
minderung der Schwere durch die Schwungkraft für irgend einen 
Parallelkreis des Aequators zu finden, fen ca (Fig. 127.) der 
Halbmeſſer des Aequators obiger Kugel, “ ihre Umdrehungs⸗ 
axe, und em ein gegen den Aequator geneigter Halbmeſſer. Man 
ziehe ug auf vp ſenkrecht. Die Schwungkraft wirkt immer in 


) La Lande Astronomie. I. III. n. 3070. pag., 207. 
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der Ebene der Kreiſe, welche die Körper beſchreiben, und ift bey 
einerley Umlaufzeft den Halbmeſſern der Kreiſe proportional 
(F. 273. n. 2.), fo daß, wenn die Schwungfraft unter dem Me: 
quator = ab iſt, die Schwungkraft mn unter der Breite acm 
ſich zu ab verhalten wird = wie my: ac. Man zerfaͤlle die 
Kraft mn in die Kräfte ar und at wovon die erſtere auf cm 
ſenkrecht, die letztere mit om parallel ſey; fo wird nt oder mr 
die durch die Schwungkraft bewirkte Verminderung der Schwere 
ſeyn, und es wird ſich verhalten 


. — cm — 
aun : mr = : eng. 
Aber ab: mn = ac : mig; 


folglich iſt ab: mr = ac mg 
ee 22 n ‚ 
Da nun mg = 3:1; fo ik 2 e; E312, mithin 
ac mq 


die Verminderung der Schwere in m = der Schwungkraft un: 
ter dem Aequator = 2 . 388989 = 22363 der beobachteten 
Schwere in m. Demnach muß man die obige Fallhoͤhe um den 
433, 36g ſten Theil ihre Große vermehren, um die freye Fallhöhe 
eines anfaͤnglich ruhenden Koͤrpers unter der Breite zu erhalten, 
deren Quadrat des Sinus = Lift, Alſo iſt die verbeſſerte Falls 
höhe = 15,1343 par. Fuß. Das Verhaͤltniß von A zu r, wel⸗ 
ches in der Proportion v. 2. F. 301. noch vorkommt, ergiebt ſich 
mittelſt der Horizontalparallaxe der Sonne, weil A: T: 
Sin. 8“, (§. 50). Ferner it T = 365 T. 6 St. 0 M. 11,55 Sek. 
(F. 101. ), welche Zeit, weil die oben berechnete Fallhoͤhe einer 
Sekunde zugehört, ebenfalls in Sekunden ausgedruͤckt werden 
muß. Endlich iſt der verbeſſerte Werth von g = 13, 11393, und 
Fr = 2268111 Toiſ. (F. 143. Halbmeſſer einer mit der Erde glei⸗ 
chen Inhalt habenden Kugel) = 19608666 par. Fuß. Hieraus 


; 2 2 & 
findet ſich — = en -1 = 3311443, oder die Maffe 
g. Sin. 8“ 805 


der Erde iſt zrrzz der Maſſe der Sonne. Nimmt man mit La 
Place die Sonnenparallare = 27 Decimalſekunden = 8,748 Sexa⸗ 
geſimalſekunden an; fo findet man ves 


F303. Die folgende Tafel enthält die Angaben der 
Maſſen der ſieben älteren Planeten nach La Place *). In 
der erſten Columne iſt die Maſſe der Sonne, in der zweyten 
die Erdmaſſe zur Einheit angenommen. 

Merkur .. 2823818 0,1663956 
Venus * 336632 0,045 1928 
9 Expsition du Systeme du Monde. pag. 208, 
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Erde.. 7737077 | 1,0000008 
Mars. . + 2336375 | 91323816 
Jupiter. . „ ..7087,09 | 3157152 
Saturn „ 3337/88 | 95,37871 
Uranus. 79582 | 17,28292 


5 5 5 
Sonnenmaſſe = 337086 mal die Erdmaſſe, 
Die Verhaͤltniße der Maſſen, welche die Zahlen diefer 
Tafel angeben, find alſo eigentlich die Verhaͤltniße der Ger 
ſchwindigkeiten, welche dieſe Himmelskörper einem auſſer⸗ 
halb ihrer Oberflaͤche in einer gegebenen Diſtanz von ihren 
Mittelpunkten befindlichen mit ihnen gleichartigen Koͤrper 
in einer gegebenen Zeit mittheilen würden. Nun zeigen 
aber die Verſuche, daß auch ungleichartige Körper in gleichen 
Zeiten von gleichen Höhen fallen (§. 270.), mithin gleiche 
Geſchwindigkeiten erlangen; folglich findet entweder kein Un⸗ 
terſchied zwiſchen der Stärke der Anziehungskraft der Theil⸗ 
chen ungleichartiger Materien ſtatt, oder es muͤßen, wenn 
es hierin einen Unterſchied giebt, die verſchiedenen Mate⸗ 
rien ſo durch die ganze Erde verbreitet ſeyn, daß die Sum⸗ 
me ihrer Anziehungskraͤfte, d. i. die Anziehungskraft der 
ganzen Erde für alle Körper dieſelbe bleibt ). Im erſte⸗ 
ren Fall wuͤrde, wenn man ſich die Koͤrper weit genug von 
einander entfernt gedenkt, ſo daß die Verſchiedenheit der 
Entfernungen der Punkte des einen von den Punkten des 
andern keinen merklichen Einfluß auf die Aenderung der 
Staͤrke der Anziehung hat, oder die Körper kugelfoͤrmig 
annimmt, die Anziehungskraft der Menge der materiellen 
Theile proportional ſeyn, im letzteren Fall aber nicht. Man 
kann alſo aus der Stärke der Anziehungskraft eben fo wenig 
auf die Menge der materiellen Theile des anziehenden Koͤr⸗ 
pers ſchließen, als man in der Phyſik von einem Körper, 
welcher bey einerley Volumen ein noch einmal ſo großes 
Gewicht hat als ein anderer, behaupten kann, er enthalte 
noch einmal ſo viel Materie als der andere. So wie man 
aber in der Phyſik den erſteren Körper noch einmal fo dicht 
nennt, als den zweyten, oder allgemein die Dichtigkeit der 


*) S. T. Mayer de adfinitate chemica corporum coe“, stium. Comment. 
Societatis Reg, sclent, Gotting. 1894 1808._ Vol. XVI. 
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Körper direct ihren Gewichten und umgekehrt den Raͤumen, 
welche ſie einnehmen, proportional ſetzt, und aus den nach 
dieſer Regel beſtimmten Oichtigkeiten zweyer Körper richtig 
ſchließt daß ihre Gewichte im zuſammengeſetzten Verhaͤlt⸗ 
niß der Raͤume und der Dichtigkeiten ſeyen, ſo kann man 
auch in der Aſtronomie die Dichtigkeit der Himmelskoͤrper 
direct der Stärke ihrer Anzlehungskraͤfte in einer gegebenen 
Entfernung, und umgekehrt den Räumen, welche fie ein, 
nehmen, proportional ſetzen, und dabey die Frage uͤber die 
Menge der materiellen Theile, welche fie enthalten, unent⸗ 
ſchieden laſſen. Wenn man alſo von zwey gleich großen 
Himmelskoͤrpern ſagt, daß der eine noch einmal ſo dicht ſey, 
als der andere; fo heißt diß fo viel: der erſtere wird einem 
auſſerhalb feiner Oberflache und in einer gegebenen Entfer⸗ 
nung von ſeinem Mittelpunkt befindlichen Koͤrper in einer 
gegebenen Zeit, z. B. in einer Sekunde, eine noch einmal 
ſo große Geſchwindigkeit mittheilen, als diejenige iſt, wel⸗ 
che der zweyte demſelben in einer gleich großen Entfernung 
von ihm befindlichen Koͤrper in einer Sekunde mittheilen 
würde, Allgemein, wenn zwey Körper 7 und B von ein 
nerley Volumen einem dritten C in einer gegebenen Entfer⸗ 
nung und in einer gegebenen Zeit Geſchwindigkeiten mitthei⸗ 
len, welche ſich wie a: b verhalten, ſagt man, die Dichtig⸗ 
keit von A verhalte ſich zu der Dichtigkeit von B, wie 91. 
Es ſeyen 4 und B zwey andere mit den erſteren gleich große 
Koͤrper, welche dem Koͤrper Cin derſelben Entfernung und 
in gleichen Zeiten Geſchwindigkeiten miitheilen, die ſich eben: 
falls wie a:“ verhalten. Beſtaͤnden nun dieſe zwey Koͤr⸗ 
per aus einerley Materie; fo wurde fi) die Menge der Ma⸗ 
terie von A zu der Menge der Materie von 5 verhalten 
muͤßen wie a:. Man nennt alsdenn die Oichtigkeiten von 
4 und B die mittleren Dichtigkeiten von und B Wa, 
te der Körper C unbeweglich, und befaͤnden ſich die vier uͤbri⸗ 
gen in gleichen Entfernungen von dieſem; ſo wuͤrden ſie ge⸗ 
gen den letzteren in gleichen Zeiten von gleichen Höhen fal⸗ 
len, und die Gewichte von A und B wuͤrde den Gewichten 
von A und beziehungsweise gleich ſeyn. Aber das (Ser 
wicht von 4 verhält ſich zu dem Gewicht von B. wie die 
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Menge der Materie von 4 zu der Menge der Materie von 
B =arb, Folglich verhaͤlt ſich auch das Gewicht von A 
zu dem Gewicht von B=arb, So wie man nun die Maß 
ſen der Erdkoͤrper ihren Gewichten proportional ſetzt, ſetzt 
man die Maſſen der Himmelskoͤrper den Geſchwindigkeiten, 
welche ſie erzeugen, mithin auch den Gewichten proportio⸗ 
nal, welche ſie haben würden, wenn fie gegen einen unbe⸗ 
weglichen Koͤrper gravitirten, und gleich weit von dieſem ent⸗ 
fernt waͤren, und es iſt nur von ihrer mittleren Dichtigkeit 
die Rede, wenn man die Maſſen der Menge der materiellen 
Theile proportional ſetzt, 


§. 304. Das Verhaͤltniß der Halbmeſſer der Sonne 
und der Planeten kennt man aus F. 302. oder 303. Da 
nun wegen ihrer beynahe kugelfoͤrmigen Geſtalt ihre Volu⸗ 
mina den Wuͤrfeln ihrer Halbmeſſer proportional ſind; fa 
ſind ihre mittleren Dichtigkeiten im zuſammengeſetzten Ver⸗ 
haͤltniß aus dem directen der Maſſen, und aus dem umgekehr⸗ 
ten der Würfel der Halbmeſſer. Mehrerer Genauigkeit hal⸗ 
ber muß man bey denjenigen Himmelskoͤrpern, deren Ab: 
plattung man kennt, die Halbmeſſer der Kugeln gebrauchen, 
welche mit jenen einerley Inhalt haben, und nach F. 142. 
S. 208. u. 209. koͤnnen berechnet werden. Seyen r und r' 
dieſe Halbmeſſer, m und m die Maſſen, d und a die Dich⸗ 
tigkeiten; fo wird fi verhalten d 
m m mtr IJ 
J. 4% 2 17 0 
Weil ferner die anziehende Kraft direct den Maſſen und 
umgekehrt den Quadraten der Entfernungen proportional 
iſt; ſo verhalten ſich die freyen Fallhoͤhen der Koͤrper in der 
Naͤhe der Oberflaͤchen der Sonne und der Planeten direct 
wie ihre Maſſen und umgekehrt wie die Quadrate ihrer Halb- 
Sehen Nennt man g und g die Fallhöhen in der erſten 
Sekunde; fo verhalt ſich Fe 
2 U n n fer J 
3476 7 Te (5) . 


eder auch = fa rg, (. 10 3 575 
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Nimmt man die Dichtigkeit von zur Einheit an; fo 
7 3 7 7 „ 0 4 34 > 
iſt die Dichtigkeit von m = =) „und, wenn die freye 
Fallhoͤhe in der erſten Sekunde auf dem Körper m g iſt; 

= 1 Ar. 2 

fo iſt fie auf dem Körper m S . (r) g, boransgeſetzt, 
daß ſie keine Axendrehung haben. Hienach kann man dieſe 
Fallhoͤhen mittelſt der bekannten Höhe des freyen Falls der 
Körper in der Nähe der Oberflache der Erde berechnen. 
Man kann ferner, wie man in dem Zogten F geſehen hat, 
mittelſt der bekannten Zeit der Axendrehung die von der 
Schwungkraft herruͤhrende Verminderung der Schwere fin⸗ 
den, alſo die Hoͤhen angeben, von welchen in der Naͤhe der 
Oberflaͤche der Sonne und der Planeten die Koͤrper wirklich 
fallen. 

Es verhält ſich z. B. die Sonnenmaſſe zu der Erd⸗ 
maſſe = 331144: 1 (F. 302.), und ihr Halbmeſſer verhält 
ſich zum Halbmeſſer der Erde = 109,25 3 1 ($. 146.)5 folge 
lich verhaͤlt ſich die Dichtigkeit der Sonne zur Dichtigkeit der 

en 


Erde = 331144 : 109,25 = 0,25395 : I, oder wie 12 
3,93774. Ferner iſt die freye Fallhoͤhe der Erdförper in 
der erſten Sekunde unter der Breite, deren Quadrat des 
Sinus = ! ift, = 15,11343 par. Fuß. (H. 302,)5 folg⸗ 
lich beträgt dieſe freye Fallhoͤhe der Körper an der Oberflaͤ⸗ 
che der Sonne in der erſten Sekunde et 15,11343, 
oder 419,312 pariſer Fuß. 

Der Halbmeſſer des Aequators des Jupiters verhaͤlt 
ſich zu dem Halbmeſſer des Erdaͤquators 11,3% 1 (F. 146.) 
und das Axenverhaͤltniß des Jupiters iſt 13114 (C. 109. ); 


folglich ifir'ır = 11,3Y 13: (324 ($.142.). Und nach 
$. 302. verhält ſich die Jupitersmaſſe: Sonnenmaſſe = 12 
1065,05, und die Sonnenmaſſe: Erdmaſſe = 331144 : 135 
folglich die Maſſe des Jupiters zur Maſſe der Erde = 
33144: 1005, 6. Mithin verhaͤlt fi die Dichtigkeit des 
Jupiters zur Dichtigkeit der Erde = 0,231297: 1, und zur 
Dichtigkeit der Sonne = 0,0 10788: 1. Die Fallhoͤhe der 
Körper auf feiner Oberfläche beträgt 38,5797 par. Fuß in 
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einer Sekunde. Unter dem Aequator des Jupiters wird 
dieſe Fallhoͤhe durch die Schwungkraft ungefähr um den neun: 
ten Theil ihrer Groͤße vermindert. 

Setzt man uach La Place das Verhaͤltniß der Sonnen⸗ 
maſſe zur Maſſe des Saturns = 38 34,08: 1 (F. 303); ſo 
erhält man mittelſt des F. 146, angegebenen Verhaͤltnißes 
der Halbmeſſer das Verhaͤltniß der Dichtigkeit des Saturus 
zur Dichtigkeit der Sonne = 0,424955 : l. 

Die Dichtigkeit des Uranus verhaͤlt ſich zur Dichtigkeit 
109,25 
der Sonne 2195364 · Sr sd = 0,870911 7 1. 
Vergleicht man die Dichtigkeiten der Erde, des Jupi⸗ 
ters und des Saturns, welche man am genaueſten kennt, 
miteinander; ſo findet man, daß ſie mit der Entfernung 
dieſer Planeten von der Sonne abnehmen, und nahe umges 
kehrt ihren mittleren Entfernungen von der Sonne propor⸗ 
tional ſind. Der Uranus, deſſen Dichtigkeit die des Sa⸗ 
turns zu übertreffen, und der Dichtigkeit des Jupiters nahe 
zu kommen ſcheint, entfernt ſich von dieſer Regel, von. wel— 
cher man uͤbrigens keinen phyſikaliſchen Grund angeben kann. 
Indeſſen hat La Place nach dieſer Regel die F. 30 3. angeges 
bene Maſſe des Merkurs beſtimmt. Die daſelbſt angegebe⸗ 
nen Maſſen des Mars und der Venus find aus den Stoͤrun⸗ 
gen der elliptiſchen Bahn der Erde um die Sonne geſchloſ— 
ſen, welche berechnet und mit den Beobachtungen verglichen 
wurden. Es ergiebt ſich daraus das Verhaͤltniß der Dichs 
tigkeit des Mars zur Dichtigkeit der Sonne 3 86048: 1, 
und das Verhaͤltniß der Dichtigkeit der Venus zur Dichtig⸗ 
keit der Sonne = 4,54564 1. 


§. 308. Wäre das Verhaͤltniß der Gravitation eines 
Koͤrpers gegen einen anderen von einer gegebenen ſpecifiſchen 
Schwere zu ſeiner Gravitation gegen die Erde gegeben; ſo 
koͤnnte man hieraus nach dem vorhergehenden F. das Vers 
haͤltnig ihrer Dichtigkeiten, mithin die mittlere Dichtigkeit 
und ſpecifiſche Schwere der Erde ſelbſt finden. Die Ablens 
kungen des Bleylots von ſeiner vertikalen Richtung, wel⸗ 
che man in der Nähe hoher Berge beobachtet (F. 286.) 
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ſchienen zu ſolchen Unterſuchungen tauglich zu ſeyn. Maſ⸗ 
kelyne ſtellte zu dem Ende im Sommer 1774 auf der 
Nord- und Süd: Seite des Bergs Shehallien in Pertshire 
genaue Beobachtungen über die Abſtaͤnde einiger Fixſterne 
vom Scheitel an. Weil dieſer Berg hoch iſt, einzeln ſteht, 
ſich weit von Abend gegen Morgen erſtrekt, dagegen aber 
eine ſchmale Grundflaͤche hat, und daher an dem noͤrdlichen 
und ſuͤdlichen Abhang ſteil iſt; fo mußte die Ablenkung des 
Bleylots eines zu Hoͤhenmeſſungen eingerichteten Werkzeugs 
auf beyden Seiten des Bergs merklich werden, und den Un⸗ 
terſchied der an den zwey Standpunkten beobachteten Schei⸗ 
telabſtaͤnde deſſelben Sterns größer geben, als er ohne die 
Ablenkung des Bleylots würde gefunden worden ſeyn. Der 
letztere ergab ſich aus der durch geometriſche Meſſungen bes 
ſtimmten Entfernung der Beobachtungsorte und aus der ber 
kannten Große eines Grads des Meridians in dieſer Gegend 
= 42,94 Sek. Aus 40 mit einander verglichenen Beobach⸗ 
tungen der Fixſterne fand ſich aber der Unterſchied der ſchein⸗ 
baren Scheitelpunkte der zwey Orte, oder der Winkel, wel⸗ 
chen die Richtungen des Bleylots mit einander machten = 
54,6 Sek., welcher um 11,66 Sek. größer iſt, als er hätte 
ſeyn ſollen. Aus dieſen Ablenkungen, den Abmeſſungen 
und der Dichtigkeit des aus einem gleichfoͤrmigen Granit be⸗ 
ſtehenden Bergs fand Hutton **) die mittlere Dichtigkeit der 
Erde 44 größer als die des Waſſers. Die Ungewißheit, 
welche über die mittlere Dichtigkeit des Bergs und feine Abs 
meßungen noch übrig bleibt, machen dieſes Reſultat etwas 
unſicher Indeſſen ſtimmen damit die H. 286. angeführten 
von Cavendish angeftellten genaueren Verſuche fo nahe tiber: 
ein, als es ſich bey dergleichen mit vielen Schwierigkeiten 
verbundenen Unterſuchungen erwarten laͤßt. Cavendish fin 
det unter der Voraus ſezung, daß kein ſpecifiſcher Unter⸗ 
ſchied in der Staͤrke der Attraction der Theilchen ungleichar⸗ 
tiger Materien ſtatt finde, die mittlere Dichtigkeit der Erde 
8.48 mal ſo groß als die des Waſſers. Vielleicht ließe ſich, 
wenn es einen ſolchen Unterſchied giebt, derſelbe mittelſt eis 


*) Philos. Trans. Vol. LXV. for. 1775. n. 48. 49. 
**) Philos. Trans. Vol. LXVIII, for, 1778. n. 33. 
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nes dem Cavendish gebrauchten ähnlichen Apparats, wenn 
rc ungleichartige Körper auf einander wirken ließe, ent⸗ 
decken. 

Nun wird man berechnen koͤnnen, um wie viel ein an 
einem Faden aufgehaͤngter ruhender Körper von der anfaͤngli⸗ 
chen vertikalen Richtung abgelenkt wird, wenn man ihm eis 
nen anderen Koͤrper von einer gegebenen Figur und Maſſe 
naͤhert. Sey a (Fig. 128.) ein kleiner Koͤrper, welchem eis 

ne Kugel, deren Halbmeſſer = cd iſt genaͤhert werde, fo daß 
der Koͤrper und der Mittelpunkt c der Kugel in einer Hori⸗ 
zontallinie liegen. Auf der geraden Linie ca und der durch 
a gezogenen Vertikallinie ah nehme man von a aus die ad 
und ay ſo, daß die Gravitation von a gegen die Kugel c zur 
Gravitation von a gegen die Erde ſich verhalte wie ad zu ap, 
und vollende das Parallelogramm adp; fo muß, wenn der 
Körper a ruhen ſoll, die verlängerte Diagonale af durch den 
Aufhaͤngungspunkt e gehen. Da nun die Gravitation im 
zuſammengeſetzten Verhaͤltuiß der Maſſen und dem umge⸗ 
kehrten der Quadrate der Entfernungen iſt; ſo wird, wenn 
die Kugel mit der Erde einerley Dichtigkeit haͤtte, und der Koͤr⸗ 
per a mit der Kugel nahe in Beruͤhrung waͤre, ſich verhalten 
ad: ap = der Halbmeſſer v der Kugel zu dem Halbmeſſer r 
der Erde. Man ſetze nun die Kugel ſey von Bley, ſo wird 
man haben ad: ap = 11,32. T: 5,48. v, oder, wenn man 
=I Fuß under dem Halbmeſſer einer Kugel gleich ſetzt, 
welche mit der Erde einerley Inhalt hat, 119492534. 
Es verhaͤlt ſich aber, wenn man durch den Aufhaͤngungs⸗ 
punkt die Vertikallinie eg zieht, welche der verlaͤngerten ch 
in & begegnet, ap: 9453 Seht aß, und daher müßte ek, und 
um fo mehr die Länge ea des Bleylots mehr als 659 Fuß 
betragen, wenn die Ablenkung al nur 7s einer pariſer Li⸗ 
nie betragen ſollte, woraus man ſieht, daß dergleichen An⸗ 
ziehungen wegen der ſehr viel groͤßeren Anziehung der Erde 
nicht bemerkt werden können, 
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Viertes Capitel. 


Bon den Störungen der elliptiſchen Bewegun 
gen durch die gegenſeitige Gravitation dr 
Him melskoͤrper. N 


U 
$. 306. Wenn die Planeten nur gegen die E⸗ 
gravitirten z fo würde jeder derſelben nach dem erſten 
riſchen Geſetz um den Mittelpunkt der Sonne als Bren 
punkt eine Ellipſe beſchreiben, und die Sectoren, welche du, 


aus dem Mittelpunkt der Sonne gezogene Radii Vectoree, 
abſchneiden, würden uͤbereinſtimmend mit dem zweyten kep⸗ 
leriſchen Geſetz der Zeit proportional wachſen, endlich wur 


den die Quadrate ihrer ſideriſchen Umlaufszeiten um die 
Sonne im zuſammengeſetzten Verhaͤltniß aus dem directen 
der Wuͤrfel ihrer mittleren Entfernungen von der Sonne 
und aus dem umgekehrten der Summen der Sonnenmaſſe 
und der Maſſe eines jeden der Planeten ſeyn, wie in dem 
299 ſten F. gezeigt worden iſt. Wegen der in Vergleichung 
mit der Sonnenmaſſe ſehr kleinen Maſſe der Planeten (F. 


302. und 303.) kommt das Verhaͤltniß der Quadrate der 


Umlaufszeiten dem Verhaͤltniß der Würfel der mittleren 


1 


Entfernungen fo nahe, daß man wenigſtens wegen der uns e 


vermeidlichen Fehler, welchen man bey der Veſtimmung der 
mitıleven Entfernungen der Planeten von der Sonne nach 


den im dritten Capitel des zweyten Buchs gezeigten Mitho⸗ 
den ausgeſetzt iſt, die von der Maſſe der Plane os Wegh⸗ 


rende Unterſchiede zwiſchen den nach dem dritten pltdeſchen 
Geſetz und den nach obiger . berechneten mittleren 
Entfernungen der Planeten kaum würde haben dementen koͤn⸗ 
nen, indem die Combinationen verſchiedener Beolſchtungen 


mit einander größere Unterſchiede wurde gegeben Haben. 


Man zieht daher in der neueren Aſtronomie ut! Mess die 


aus den ſideriſchen Umlaufszeiten und den Maſſen der Pie, 2 


neten nach $. 299; berechneten Verhaͤltniße ihrer mittl ⸗ 
Entfernungen von der Sonne den aus den geocent ? 
Laͤngen und Breiten mittelſt der als bekannt angenon  P 
Elemente der Erdbahn nach dem dritten Cepitel des N 


# 


. 
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Buchs gefundenen vor, und die §. 191. angegebenen mittles 
ren Entfernungen ſind wirklich nach dem dritten, aber wegen 
Maſſen der Planeten berichtigten, kepleriſchen Geſetz be⸗ 
ben fo würden die Nebenplaneten, wein fie nur ger 
re Hauptplaneten gravitirten, ſich um dieſe nach den 
ſchen Geſetzen bewegen, wenn ſie zugleich beftändig 
er Sonne mit derſelben Kraft und nach derſelben Rich⸗ 
angezogen würden, mit welcher die Soune auf ihre 
iuptplaneten wirkt. Denn in dieſem Fall würde die At⸗ 
: action der Gonue weder die Gravitation des Trabauten 
gegen feinen Planeten noch feine relative Geſchwindigkeit in 
Beziehung auf denſelben aͤndern, und die Bewegung des 
Trabanten würde ebenſo erfolgen, als wenn der Hauptplanet 
buhte⸗ 

8 §. 307. Wenn aber, wie es ſchon der Analogie nach 
ſehr wahrſcheinlich iſt, auch die Planeten ſelbſt gegen einau⸗ 
drr gravitiren; fo müßen hieraus kleine Störungen oder Pers 
turbationen ihrer elliptiſchen Bewegungen entſtehen, und 
s muß nicht allein für die fernere Beſtaͤtigung der Theorie 
der allgemeinen Schwere, ſondern auch für die praktiſche 
Aſtronomie, welcher dieſe Störungen nicht entgangen find, 
wi.ichtig ſeyn, die Größe und die Geſetze derſelben mittelſt 

jener Theorie zu beſtimmen⸗ =“ 
Wos die Nebenplaneten betrifft; ſo find zwar ihre 
BVahoen al Vergleichung mit den Bahnen ihrer Hauptplane⸗ 
ten fo klein, daß Eh ihre Entfernung von der Sonne waͤh⸗ 
rend eines Umlaufs unt ihre Hauptplaneten nicht betraͤcht⸗ 
lich aͤndert, und daher die Sonne nahe mit gleicher Staͤrke 
und nach beynahe parallelen Richtungen auf den Planeten 
und au feine Trabauten wirkt. Allein wegen der großen 
Maſſe der Sonne kann dennoch fo wohl der von einer klei⸗ 
nden Ungleichheit der Diſtanzen, als auch der von einer ge⸗ 
Len Neigung der Richtungen der anziehenden Kraft, wel 
SSonne auf einen Planeten und auf feine Trabanten 
we herrührende Unterſchied der Abtractionen merklich 
Man beobachtet aber wirklich, wie man in dem 


543 
fünften Capitel des zweyten Buchs geſehen hat, ſolche Per- 
turbationen der elliptiſchen Bewegung des Nebenplaneten, 
und beſonders find die Bewegungen des Monds großen Un⸗ 


gleichheiten unterworfen, welche zum Theil ſchon von den 
älteren Aſtronomen bemerkt wurden, und eine Folge der 


allgemeinen Gravitation find. Die Ungleichheiten der Bes 


wegungen dieſes Trabanten der Erde ſollen nun näher bes 
trachtet werden. a 
Setzt man die mittlere Horizontalparallaxe des Monds 
unter dem Aequator 5 1 (F. 63.), und die der Sonne 
288 ($. 30.); fo verhält ſich die mittlere Entfernung des 
Monds von der Erde zu der mittleren Entfernung der Son⸗ 
ne von der Erde wie 1: 388,732. Es iſt aber das Ver⸗ 
haͤltniß der Gravitation der Erde gegen die Sonne zu der 
Gravitation des Monds gegen die Erde das zuſammenge⸗ 
ſetzte aus dem Verhaͤltniß der Maſſe der Sonne zur Maſſe 
der Erde, und aus dem umgekehrten Verhaͤltniß der Dune 
drate der Entfernungen der Sonne und des Monds von der 
Erde, mithin, wenn man die Sonnenmaſſe nach H. 302. 
annimmt, das zuſammengeſetzte aus den Verhaͤltnißen von 


331144: 1, und von 1 388,732, welches dem Verhaͤlt⸗ 


niß von 331144 388,732 » oder nahe dem von 331144: 
150330 gleich iſt. Folglich zieht die Sonne die Erde uͤber 
noch einmal fo ſtark an, als dieſe den Mond, und es müßte 


in den Neumonden, wenn die Sonne nicht auch auf den 


Mond wirkte, die relative Gravitation des Monds gegen 
die Erde mehr als das dreyfache von derjenigen betragen, 
welche zwiſchen dem Mond und der Erde allein ſtatt finden 
wuͤrde, in den Vollmonden aber die Centripetalkraft ſich 
ſcheinbar in eine abſtoßende Kraft verwandeln, wobey die 
beynahe kreisförmige Bahn des Monds um die Erd nicht 
würde haben beſtehen konnen. Der Mond muß alſo auch 
ſo wie die Erde von der Sonne angezogen werden, und wenn 
beyde mit gleicher Staͤrke und nach parallelen Richtungen 
von ihr angezogen wuͤrden; ſo wuͤrde dadurch die Bahn des 
Monds um die Erde nicht geſtoͤrt werden. Demuach iſt etz 
eigentlich nicht der Mittelpunkt der Erde, ſondern der ge⸗ 
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meinſchaftliche Schwerpunkt der Erde und des Monds, wels 
cher um die Sonne als Brennpunkt eine Ellipſe beſchreibt. 
Es ſey s (Fig: 129.) der Mittelpunkt der Sonne, e und 
die Mittelpunkte der Erde und des Monds, und es ſey 
die el in c fo getheilt, daß ec: cl ſich verhalte wie die Maſſe 
des Monds zur Maſſe der Erde; fo beſchreibt der Schwer⸗ 
punkt c der Erde und des Monds, in welchem man ihre 
Maſſen als vereinigt annehmen kann, um die Sonne nach 
den kepleriſchen Geſetzen eine Ellipſe. Man ziehe den Ra⸗ 
dius Vector sc dieſer Ellipſe; fo wird dieſer den Zeiten pro⸗ 
portionale Flaͤchenraͤume abſchneiden, und ein Beobachter in 
dem Mittelpunkt der Sonne wuͤrde den Mittelpunkt der 
Erde nach der Richtung se ſehen, wenn der nach den kep⸗ 
leriſchen Geſetzen ſich bewegende Schwerpunkt in c iſt. In 
den Neu- und Vollmonden werden se und sc auf einander 
fallen, in den Quadraturen aber werden fie den gröften Win⸗ 
kel mit einander machen. Folglich müßte dieſer Beobachter 
eine periodiſche Abweichung der Bewegung der Erde von 
der genauen elliptiſchen Bewegung bemerken, welche nach 
Verfluß eines ſynodiſchen Monats in derſelben Ordnung 
wiederkehrte. Eben dieſe Ungleichheit muß aber auch der 
Beobachter auf der Erde bemerken, welcher alle auf ihrer 
Oberflaͤche angeſtellte Beobachtungen auf ihren Mittelpunkt 
reducirt. Die Beobachtungen zeigen wirklich eine ſolche Un⸗ 
Sn in der ſcheinbaren Bewegungen der Sonne um die 
rde, welche auf 7,5 ſteigt, und dem Sinus des Weber 
ſchußes der Länge des Monds über die Länge der Sonne 
proportional iſt. Man ziehe cd auf es ſenkrecht; fo iſt dieſe 
Ungleichheit dem Winkel dse gleich, unter welchem die Linie 
ed aus dem Mittelpunkt der Sonne geſehen erſcheint, und 
welcher ſeiner Kleinheit halber ſehr nahe dieſem Perpendickel 
cd oder dem Sinns des Winkels sel proportional ſich verän? 
dert. Da der aus der Sonne geſehene ſcheinbare Halbmeſ⸗ 
ſer der Erde der Horizöntalparallare der Sonne, oder 8/8 
gleich iſt, jene Ungleichheit aber nur auf 75 ſteigt, fo muß 
der Schwerpunkt der Erde und des Monds noch innerhalb 
der Erdkugel liegen, und weil bey ſo kleinen Winkeln die 
wahren Groͤßen ſehr nahe den ſcheinbaren Größen, 5 un 
Win⸗ 
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keln, unter welchen erſcheinen, proportional find (§. 49. 
n. 6.); ſo verhaͤlt ſich 
ec: eb 2,5: 8,8, weil fuͤr ere z ,, der Winkel e 9, und ca es iſt. 
Aber b: el =I : 60,2065 (J. 63.) 
folglich ec: el 2,5: 530,609 
und ec:cl—7,5: 523,109 
21 56 © 1 


Demnach verhaͤlt ſich die Maſſe des Monds zur Maſſe 
der Erde = 1: 69,75. a 


F. 308. Es ſey nun die Sonne in S (Fig. 130.), die 
Erde in E, um welche ſich der Mond in feiner beynahe kreis⸗ 
foͤrmigen Bahn nach der Richtung AMH bewege. Befindet 
fi) der Mond in A in Conjunktion mit der Sonne; fo iſt 
er der Sonne naͤher als die Erde, und er wird daher von 
der erſteren ſtaͤrker angezogen als die Erde, und wenn er in 
B mit der Sonne in Oppoſition iſt; ſo iſt die Erde naͤher 
bey der Sonne als der Mond, und dieſer wird jetzt von der 
Sonne ſchwaͤcher angezogen, als die Erde. Folglich wird 
in den Syzygien die Schwere des Monds gegen die Erde 
durch die Attraction der Sonne vermindert. Man ſetze die 
Geſchwindigkeit, welche eine zur Einheit angenommene Maſſe 
einem in der gegebenen Diſtanz a von ihr befindlichen Körper 
in einer gegebenen Zeit mittheilen wuͤrde, = E, die Maſſe 
der Sonne = M, und die Summe der Maſſen der Erde und 
des Monds = m, welche hier als eine in dem gemeinſchaft⸗ 
lichen Schwerpunkt dieſer zwey Koͤrper vereinigte um die 
Sonne ſich bewegende Maſſe kann betrachtet werden; ſo wird 


; 1 M- A 
die Schwere der Erde gegen die Sonne = 8 = = feyn, 


In den Conjunktionen verhält ſich aber 


die Gravitation der 9. §Gravit. des Monds ) — Fs: Fs; 
Erde gegen die Song e | gegen die Sonne ! SA: E; 


folglich der Ueberſchuß der zweyten ?. 2 der Erde N NE F: 572 
über die erſte 5 gegen die Sonne A 


—(SE+ SA) AE: a 
nahe = 24 E: SE, weil AE kleiner als 38, S. 


In den Oppoſitionen verhält ſich 


Bohnenbergers Aſtronomie. NM m 
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über die Gravit. des Mondsſ " Lgegen die Sonne ß — ASZ-+SE)BE 
gegen die Sonne n 
wiederum nahe = 2A4E : SE. 


Folglich iſt in beyden Fallen die Verminderung der 
Schwere des Monds gegen die Erde durch die Attraction der 
Sonne nahe dieſelbe, und in dem Verhaͤltniß des Durch⸗ 
meſſers der Monds bahn zum Halbmeſſer der Erdbahn klei⸗ 
ner als die Schwere der Erde gegen die Sonne. Man ſetze 
ftatt der letzteren ihren oben gegebenen Ausdruck; ſo iſt die 
Verminderung der Schwere des Monds in den Syzygien = 
2(M-+m)ka2. AE 

Bere 
Wenn der Mond in einer feiner Öusdraturen in A iftz 
fo ſey die nach der Sonne s gerichtete Kraft AO, mit wel⸗ 
cher die letztere den Mond anzieht, in die Kräfte Hund FK 
zerfällt, von welchen die eine HF auf dem Radius Vector 
EA ſenkrecht ſey, die andere AK in der Richtung deffelben 
wirke; fo verhält fi) 0: EK S: Ag. Aber SH 
und SE find in dieſem Fall ſehr nahe einander gleich, und 
daher iſt die Kraft ZO nahe der Kraft gleich, mit welcher die 
Erde E von der Sonne angezogen wird. Folglich verhält 
ſich die Vergroͤßerung der Schwere des Monds gegen die 
Erde durch die Anziehungskraft der Sonne zu der Schwere 
der Erde gegen die Sonne in den Quadraturen nahe AKE: 
SH, oder nahe wie AE:SE, Mithin betraͤgt dieſe Vers 
groͤßerung nur die Hälfte der Verminderung, welche die 
Schwere des Monds in den Syzygien leidet. Es ergiebt 
ſich aus allen Wirkungen der Sonne auf den Mond waͤhrend 
ſeines ſynodiſchen Umlaufs eine mittlere in der Richtung des 
Radius Vector des Monds wirkende Kraft, welche ſeine 
Schwere gegen die Erde vermindert, und dem vierten Theil 
der gröften Verminderung in den Syhygien, mithin der 


Kraft run gleich iſt. Nun iſt aber die Kraft, 

mit welcher die Erde den Mond in der Diſtanz A anzieht, 
a2 3 , 7295 

Br 1 ſolglich verhält ſich die mittlere Verminderung der 


der Ueberſchuß der Gravit. n Br 
der Erde gegen die Wg at det aud = } S -E 5 5 
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Schwere des Monds gegen die Erde durch die Anziehung der 
Sonne zu ſeiner Schwere gegen die Erde 
JJ A ee 
1 F 

(F. 301. n. 4., wenn man die ſideriſche Umlaufszeit des 
Monde = t, und die ſideriſche Umlaufszeit der Erde oder 
das ſideriſche Jahr 1 ſetzt.). Und da nach H. 61. und 191. 
ſich verhält *: 7? = 1 : 178,723; fo iſt die Schwere des 
Monds gegen die Erde im Mittel genommen um ihren 
35 7,4 46ten Theil kleiner als fie ohne die Wirkung der Son: 
ne ſeyn würde, oder die aus der Umlaufszeit und der Cutz 
fernung des Monds von der Erde nach F. 286. berechnete 
Schwere des Monds gegen die Erde verhaͤlt ſich zu der 
Kraft, mit welcher die Erde allein den Mond anziehen würs 
de = 357,446 : 358,446. 


* 


$. 309. Nun wird man im Stande ſeyn, eine ges 
nauere Vergleichung der Kraft der Schwere mit der Kraft, 
welche den Mond in ſeiner Bahn erhaͤlt, anzuſtellen, als es 
in dem 280ſten F. geſchehen if, Man hat daſelbſt unter 
der Vorausſetzung der mittleren Horizontalparallaxe des 
Monds unter dem Aequator = 57 1“ die Hoͤhe, von wel⸗ 
cher der Mond in ſeiner mittleren Diſtanz von der Erde ge⸗ 
gen dieſe hin in einer Minute fallen würde 2,5 15677 Toiſ. 
gefunden, welche wegen der durch die Attraction der Sonne 
bewirkten Verminderung um ihren 357,446ten Theil, oder 
um 0,007038 Toiſ. zu klein if. Man vermehre fie alfo 
um dieſe Größe; fo erhält man 2,5 22715 Toiſ. Dieſe aus 
der relativen Bahn des Monds um die Erde abgeleitete Falls 
hoͤhe iſt aber die Summe der Raͤume, durch welche der 
Mond gegen die Erde und die Erde gegen den Mond in eis 
ner Minute fallen würden, und die letzteren zwey Fallhoͤhen 
ſind den Maſſen der Erde und des Monds proportional; 
folglich verhält ſich, wenn man das F. 307. gefundene Ver⸗ 
haͤltuiß dieſer Maſſen gebraucht, die Fallhoͤhe des Monds 
gegen die Erde zur Fallhoͤhe der Erde gegen den Mond — 
69,75: 1, und ihre Summe, d. i. 2,5227135 verhält ſich 

Mm 2 
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zur Fallhoͤhe des Monds gegen die Erde = 70,75 : 69,75 
Mithin iſt die freye Fallhoͤhe des Monds gegen die Erde in 
der erſten Minute und wenn er in ſeiner mittleren Diſtanz 
von der Erde ſich befindet 2,48 7058 Toiſ. An der Ober⸗ 
flaͤche der Erde und unter dem Parallelkreis, deſſen Qua⸗ 
drat des Sinus der Breite ; iſt, würde dieſe Fallhöhe in 
dem Verhaͤltniß des Quadrats der mittleren Entfernung des 
Monds von der Erde zu dem Quadrat des jener Breite ent⸗ 
ſprechenden Erdhalbmeſſers größer ſeyn. Es verhaͤlt ſich 
aber jene Entfernung zu dem Halbmeſſer des Aequators, wie 
1: Sin. (57 1), und der Halbmeſſer des Aequators zu dem 
Erdhalbmeſſer unter der erwähnten Breite = 3271691: 
3208 11 (F. 143.); folglich würde unter dieſer Breite die 
freye Fallhoͤhe des Monds in der erſten Minute betragen 


3271691 2 N; : 
2,487058 N (er is GE =. Toiſ., und in der erften 


2, 487058 3271691 2 x r 
Sekunde 3600 en m) Toiſ., d. i. 
2,5 17205 Toiſ. oder 15, 10323 par. Fuß. Dieſe Fallhöhe 
iſt von der aus den Pendellaͤngen geſchloßenen und wegen 
der Schwungkraft verbeſſerten Fallhoͤhe der Koͤrper unter 
eben dieſer Breite, welche nach F. 302. = 15, 11343 pariſer 
Fuß iſt, nur um 0,0102 par. Fuß., oder um weniger als 
1 2 par. Linien verſchieden. Eine Verminderung der Hori⸗ 
zontalparallaxe des Monds um 0,75 Sekunden iſt hinrei⸗ 
chend, um dieſen Unterſchied verſchwinden zu machen, wel⸗ 
cher alſo innerhalb der Graͤnzen der Beobachtungsfehler liegt. 


F. 310. Man ſetze das Verhaͤltniß der Erdmaſſe zu der 
Maſſe des Monds mm', die Horizontalparallare des Monds 
unter dem Aequator =p, den Halbmeſſer des Aequators =T, 
den Halbmeſſer einer Kugel, welche mit der Erde einerley Inhalt 
hat r', und die ſideriſche in Sekunden ausgedruͤckte Umlaufs⸗ 
zeit des Monds =; fo iſt die mittlere Entfernung des Monds 


„und in dieſer Diſtanz feine doppelte Fall⸗ 


7 
von der Erde Sin- y 


höhe in der erſten Sekunde = ee (F. 273. n. 2. oder §. 283 · 
n. I.), welche wegen der durch die Sonne bewirkten Verminde⸗ 
rung in dem Verhaͤltniß von 358,446: 357,446, oder von 1002797 J 
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zu vermehren, und wegen der Maſſe des Monds in dem Verhaͤlt⸗ 
niß von mim m' zu vermindern iſt, um die verbeſſerte dop⸗ 
5 1 ara m 
pelte Fallhoͤhe zu halte welche nun = Bilanz 1,002798, een 
feyn wird. In der Diſtanz r“ von der dem Mittelpunkt der Erz 
de iſt dieſe doppelte Fallhoͤhe größer als in der Entfernung 303 


2 2 7 2 2 
in dem Verhaͤltniß von (3 5) 772, und daher = 


N . nr u 7. Mithin iſt die Geſchwindigkeit, wel⸗ 
12Sin.p” . wf 2 

che die Erde dem Mond in einer Sekunde, wenn er ſich an ihrer 
Oberflaͤche unter dem Parallelkreis befaͤnde, deſſen Quadrat des 


S R 2 * 
Sinus der Breite = 3 des Sinus totus iſt, = 55 J. 1,002798 
12 Sin. y 


* 3 Unter eben dieſer Breite ſey die Laͤnge des ein— 

fachen Sekundenpendels 1; fo iſt die doppelte Fallhoͤhe in der 

erſten Sekunde = =? 2 (8.259. u. 2.), welche wegen der Schwung⸗ 

kraft um 233.35 zu vergrößern iſt; fo daß, wenn man (4 1 
Ir 


21“ ſetzt, die Geſchwindigkeit, welche die Erde unter jenem Parallels 
kreis einem Körper in einer Sekunde mittheilt = . wird. Wenn 
nun die Schwere der Erdkoͤrper einerley iſt mit der Kraft, welche 
auf den Mond wirkt; fo muß man die Gleichung haben “ — 


4 4,002 798. ( Fur, oder, weil für das Arenverhälts 


12Sin.p ä 
niß 304 : 305 der Quotient 7 = V 323 wird (§. 142. S. 208.), 


5 ar 2 
ee Al eu 
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12Sin.p 
Hieraus folgt umgekehrt Sin. 5 = 15 1,004993, a 


Da nun 1 = 0,5092616 Tois. (F. 269.) mithin 4. = 0,5104367 
Toiſ. und r = 3271697 (F. 143.) ; fo findet ſich, wenn man 
m: m. = 69,75: 1 ſetzt (F. 307.), die Horizontalparallaxe des 
Monds unter dem Aequator in feiner mittleren Entfernung von 
der Erde = 57.0% 25, nur um 0]% kleiner, als fie Burg aus 


den Beobachtungen abgeleitet hat (F. 63.) 


F. 311. Es befinde ſich jetzt der Mond in M (Fig. 
130 J zwiſchen der Conjunktion und dem erſten Viertel, und 
ſein Mittelpunkt ſo wie die Mittelpunkte der Erde und der 
Sonne ſeyen durch gerade Linien mit einander verbunden. 
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Man nehme auf den geraden Linien MS und SE die MG 
und ED den Kräften proportional, mit welchen die Sonne 
auf den Mond und auf die Erde wirkt, ziehe durch N die 
Parallele ML mit ES, durch & die Parallele GL mit ME 
und vollende das Parallelogramm MGA; fo zerfällt die 
Kraft MG in die zwey Kräfte M und MQ. Von der 
ML ſey L =D abgeſchnitten, fo iſt der Reſt MF der 
Kraft proportional, mit welcher die Sonne den Mond nach 
einer mit SE parallelen Richtung von der Erde zu entfernen 
ſtrebt. Der andere Theil MQ wirkt in der Richtung des 
Radius Vector des Monds, und vergroͤßert die Kraft, wel⸗ 
che den Mond nach dem Mittelpunkt der Erde hin treibt. 
Es verhaͤlt ſich aber 
G: ML—= : E 

und G: A. = SM : ME; 

CM. E M. gab. SE 


folglich it ML —— = — 
SM sm 
M ME M. 42 f. ME 
ab mg E es . e , 
Sa SH 


weil die Kraft, mit welcher die Sonne den Mond in der 
Diſtanz M anzieht = a: iſt (§. 308.). Ferner ift 


su 
EI Ma. 2 
PL ! = a weil Mm nahe A; folglich iſt 
2 SE 1 
1.) Die Kraft A = Mark ( 
NS 2) 


Man zerfaͤlle noch die Kraft MF in die zwey Kräfte Nn 
und Mg, von welchen die erſte auf den Radius Vector des 
Monds ſenkrecht, die andere in der Richtung deſſelben wirke, 
und ziehe MP auf SE ſenkrecht; fo verhält fi 

ME: Mg = ME: EP 
und MES: Mp = IHE: MP; 


3 ? IAE. EP 
daher iſt Mg = M 
MF. MP 
My = — 
NDR ME 


ei 5 SE 2. ME 
Mithin iſt 2.) M= MN = Ma i 5 — Hr — e ’ 
SE IM 
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== 2 SE_ TEA MP 
md 30 MP = Mas (5B 880 A 
Die Kraft n. 2. verändert die Centripetalkraft des Monds, 
und verkleinert oder vergrößert fie, je nachdem 129 größer 
oder kleiner als N iſt. Die Kraft n. g. verzoͤgert oder ber 
ſchleunigt uͤberdiß die Bewegung des Monds, je nachdem 
Mp und MT auf verſchiedenen oder auf einerley Seite des 
Radius Vector des Monds liegen. 


§. 312. Man ſetze den Radius Vector SE der Erde = N. 
den Radius Vector EM des Monds r, und den Winkel SEM 
z; fo find 

PM Dr Sin. D 

EP r Cos. D, und SP=R-r Cos. DR € - = Cos. 5). 


Da nun R im Mittel genommen 388,7 mal fo groß iſt als 
r (F. 307. ); fo iſt , ein kleiner Bruch, deſſen Quadrat man 
ohne einen ſehr merklichen Fehler vernachläßigen kann, und SM 
iſt nahe = SP folglich ift nahe 


5 37 SE 1 37 . 
S —=R3 € K Cos. D), N — (+ R Cos.D), mithin 


= Cos. D. Demnach iſt nach n. 1. des vor⸗ 


5 = 


hergehenden 
herg 8. 3 Maar Cos. D 


1.) Die Kraft N 5 
EP 
Sodenn iſt, weil 57 = Cos. P, vermoͤge F. 311. n. 2. M- 
3 Ma2k Ihr 
Ma = Magf. = Cos. 7 — 75 3 = 45 (3+3 Cos. 2D- :) 3 
folglich iſt 


Maste = 
2.) M- de =. e 43, MEN Cos. ab. 


- 3 2 
Endlich weil z = Sin. D; fo iſt vermdge F. 31x. n. 3. 
M = en Cos. D Sin. D, oder 
Mag 
\ 3. Mp=3. 33 L Sin. 2D. | 
Die Kraft, mit welcher die Sonne die relative Bewegung des 


952 


Mondes um die Erde fort, zerfällt alſo in zwey perturbirende 
Kraͤfte n. 2. und 3., von welchen die letztere in einer durch die 
Mittelpunkte der Sonne, der Erde und des Monds gelegten Ebe⸗ 
ne ſenkrecht auf den Radius Vector des Monds wirkt, die erſte⸗ 
re aber feine Centripetalkraft verändert. Dieſe Veränderung der 
Centripetalkraft beſteht aus zwey Theilen, nemlich aus einem blos 
von den Radiis Vectoribus der Erde und des Monds abhaͤngenden 
ſich nicht betraͤchtlich veraͤndernden Theil, deſſen mittleren Werth 
man erhält, wenn man ſtatt R und die mittleren Entfernungen 
der Sonne und des Monds von der Erde ſetzt, und aus einem 
periodiſchen Theil, welcher dem Cos. 20 proportional iſt, und 
nach Verfluß eines halben ſynodiſchen Monats in derſelben Ord⸗ 
nung wiederkehrt. Man bezeichne den mittleren Werth des ers 
ſten Theils durch Ze; fo wuͤrde, wenn die Abftände der Sonne 
und des Monds von der Erde beſtaͤndig ihren mittleren Abſtaͤnden 
gleich waͤren, die Veränderung der Centripetalkraft des Monds 
2 F Cos. 20 ſeyn. In den Conjunktionen und Oppoſi⸗ 
tionen iſt, wenn man die Neigung der Mondshahn vernachläßigt, 
Cos. 20 ; folglich die Verminderung der Schwere des Monds 
gegen die Erde 8 3 % 42 S ac, und daher wird durch die At⸗ 
traction der Sonne die Schwere des Monds gegen die Erde im 
Mittel genommen um den vierten Theil der groͤſten Verminde⸗ 
rung in den Syzygien vermindert, wie F. 308. bemerkt worden 
iſt. In den Quadraturen wird Cos. 2D == 1, mithin die Vers 
aͤnderung der Centripetalkraft 3 =-c, oder die Centri⸗ 
petalkraft des Monds wird in dieſem Fall durch die Attraction 
der Sonne um die Haͤlfte der groͤſten Verminderung in den Syzy⸗ 
gien vergrößert, uͤbereinſtimmend mit $. 308. 


§. 313. Von den zwey Kräften MF und MQ (Fig. 
130.), in welche man die perturbirende Kraft der Sonne zu⸗ 
erſt zerfällt hat (§. 311.), wirkt die erſte in der Richtung 
des Radius Vector des Monds, und bringt daher keine Ver⸗ 
aͤnderung in der Lage der Ebene der Monds bahn hervor. 
Die andere MF hingegen, welche mit der in der Ebene der 
Erdbahn oder der Ekliptik liegenden SE parallel wirkt, fällt. 
nur alsdenn in die Ebene der Mondsbahn, wenn ſich der 
Mond in einem ſeiner Knoten befindet, oder auch wenn die 
verlängerte Knotenlinie durch die Sonne geht. In den uͤbri⸗ 
gen Faͤllen wird der Mond durch dieſe Kraft von der Rich⸗ 
tung ſeiner Bewegung abgelenkt werden, und die Lage der 
Ebene ſeiner Bahn wird ſich veraͤndern muͤſſen. Es ſey 
KMK die Mondsbahn, welche die Ebene KAK' der Eklip⸗ 
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tik in der geraden Linie KK ſchneide. Die Sonne ſey in S, 
und der Mond in U zwifchen feinem aufſteigenden Knoten 
K und dem niederſteigenden K, uud zwar feye er dem letz⸗ 
ten Knoten naͤher als dem erſten. In der Ebene der hier 
als kreisfoͤrmig vorausgeſetzten Mondsbahn ſey eine gerade 
Linie Mi gezogen, welche fie in N beruͤhre; fo wird dieſe die 
Richtung bezeichnen, nach welcher der Mond ſich fortbemes 
gen wuͤrde, wenn keine Kraͤfte auf ihn wirkten. Sie be⸗ 
gegne der Knotenlinie KK in N. Die in der Richtung des 
Radius Vector wirkenden Kraͤfte lenken den Mond von der 
Tangente Mt ab, und nöthigen ihn, eine in der Ebene ZN 
liegende krumme Linie zu beſchreiben, aber die mit SE pas 
parallel wirkende perturbirende Kraft N (F. 311. und 312.) 
wird ihn von der Ebene EMM ablenken. Es ſey Mt der 
Weg, welchen der Mond mit ſeiner Geſchwindigkeit in N 
in derſelben Zeit gleichfoͤrmig zurückgelegt haben wurde, in 
welcher ihm die mit SE parallel wirkende Kraft die Geſchwin⸗ 
digkeit MF würde mitgetheilt haben, und N, ſey die durch 
eben dieſe Kraft während des Zeittheilchens 8 erzeugte Ge⸗ 
ſchwindigkeit. Man vollende das Parallelogramm fMik, 
und ziehe in der erweiterten Ebene deſſelben durch den Punkt 
N die Parallele Nn mit N., welche der verlängerten Diago⸗ 
nale Mk in m begegne. Da fo wohl Mu als SE mit Mf pas 
rallel find; fo find SE und Nn parallel (XI, 9.), mithin 
liegen beyde in einer Ebene, nemlich in der Ebene der Eklip⸗ 
tik. Man errichte auf der Knotenlinie AW in ihrem End⸗ 
punkt N und in der Ebene der Ekliptik das Perperdickel M, 
welches von der verlängerten En in h geſchnitten werde, und 
ziehe AR auf KK ſenkrecht. Der Mond würde ſich alſo, 
wenn die Kraft N aufhoͤrte zu wirken, in der Ebene Zn 
fortbewegen, welche die Ebene der Ekliptik in der geraden 
Linie En ſchneidet, und die Knotenlinie würde während des 
Zeittheilchens 3 ſich um den Winkel Men nach einer Rich⸗ 
tung bewegt haben, welche der Richtung der Bewegung des 
Monds entgegengeſetzt iſt. In jedem folgenden Zeittheil⸗ 
chen wird durch die Wirkung der Kraft MF eine neue Ber 
wegung der Knotenlinie hervorgebracht werden, deren Lage 
alſo einer beſtaͤndigen Veraͤnderung unterworfen ſeyn wird. 
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Nimmt man nun die Zeit durch N zur Einheit an; fo iſt 
die in dem Zeittheilchen 3 durch die Kraft /, erzeunte Ges 
ſchwindigkeit M/=2.MF. Man ziehe MH auf KN ſenk⸗ 
recht; fo verhält ſich 
oe : Me = Mu: MN 
HM : ME=MN: NE 
n= = m: dm 
folglich 2. MF. HM. AR: ME M. = Na: NE. 

Da nun wegen des rechten Winkels ENh die gerade Li⸗ 
nie M von einem aus & als Mittelpunkt mit dem Halb⸗ 
meſſer EN in der Ebene der Ekliprik beschriebenen Kreis in 
dem Punkt N berührt wird; fo iſt V der Weg, welchen der 
Punkt mit der Geſchwindigkeit, welche er in N bat, gleich⸗ 
foͤrmig in dem Zeittheilchen s beſchrieben haben würde. Man 
ſetze die Länge eines aus Kals Mittelpunkt mit dem Halbe, 
meſſer / befchriebenen Kreisbogens, welchen die Knotenlinie 
EN bey ihrer Bewegung von N gegen n in der Zeiteinheit 
abgeſchnitten haben würde, wenn fie ſich während derſelben 
gleichfoͤrmig mit ihrer Winkelgeſchwindigkeit in N fortbes 
wegt hätte, u; fo wird der in dem Zeittheilchen 3 von ihr 
beſchriebene Bogen = us, und die Laͤuge eines dieſem aͤhn⸗ 
lichen mit dem Halbmeſſer V beſchriebenen Bogens = 
u3.NE = dem Weg N, ſeyn, welchen der Punkt gleichfoͤr⸗ 
mig mit feiner Geſchwindigkeit in N während der Zeit 3 
wuͤrde zuruͤckgelegt haben. Folglich wird ſich verhalten 

2. MF. Hl. AR : MER. In = te. VE: NE, 


ee 


und MF.HM, AR: ME’.Mm=u:ı. 
Alſo iſt die Winkelgeſchwindigkeit der Knotenlinie 

MF HM A se ; : z 
u= m 115 . 5 wenn ſie nemlich durch die Laͤnge ei⸗ 
nes mit dem Halbmeſſer 1 befehriebenen Kreisbogens gemef? 
ſen wird. Die Knotenlinie wird ſich ruͤkwarts (gegen die 
Ordnung der Zeichen) oder vorwarts bewegen, je nachdem 1 
poſitiv oder negativ iſt, und fie wird ruhen, wenn N, oder 
HM, oder A o find; alſo in den Quadraturen, oder 
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wenn der Mond in einem feiner Knoten iſt, oder wenn die 
Laͤnge der Sonne der Laͤnge eines der Knoten gleich iſt. 
Ungeachtet nun die Knotenlinie des Monds ſich bald vor, 
bald ruͤkwarts bewegt; ſo wird doch, wie hernach gezeigt 
werden ſoll, waͤhrend eines Jahrs die Summe der directen 
Bewegungen von der Summe der retrograden übertroffen, 
fo daß die Knotenlinie der Mondsbahn im Ganzen betrachtet 
ſich gegen die Ordnung der Zeichen bewegt. 


F. 314. Man ſetze die Längen der Sonne, des Monds, und 
des aufſteigenden Knotens des Monds beziehungsweiſe = s, 2, 
und 1 find für den Halbmeſſer 1 
SIE = Sin. KEM = Sin. (-u), 
115 = Sin. KEA = Sin. (-n); 
= Sin. (I- n) Sin.(s-n)» 


‚nm HM AR 
= Cos. (I- 7 - Cos. (I- 2 n). 
Und weil AEM =D (F. 312.), nahe =!-s; fo ift($. 312, 


Maat 
n. I.) 10 F = = Cos. (l- H, 


Ma aG — | 
83 ll. G Cos. Cc) Cos. C- ) Cos. (ir. an)). 
Aber Cos. () = 3 C08. 2 CH, 
u nn Cos. (I. an) Cos. (2l-· an) ＋ 3Cos.(2s-2n); folg: 
i 
8 4 ae (14 Cos. 2 - 7 - Cos. 2 (I- n) - Cos. 2 (n)). 


Der Coefficient in dem Ausdruck von u haͤngt von den Ab⸗ 
ſtaͤnden des Monds und der Sonne von der Erde und von der 
Geſchwindigkeit des Monds ab, und iſt daher bald etwas größer, 
bald kleiner als derjenige Werth deſſelben, welchen man erhaͤlt, 
wenn man ſtatt der wahren Diſtanzen die mittleren ſetzt. Folg⸗ 
lich beſteht die Winkelgeſchwindigkeit z der Bewegung der Kinos 
tenlinie aus einem conſtanten Theil, welchen man erhaͤlt, wenn 
man ſtatt , R, und Mt die mittleren Werthe dieſer Größen 
ſetzt, und aus mehreren periodiſchen Theilen, und daher iſt die 
Bewegung der Mondsknoten aus einer der Zeit proportionalen 
retrograden Bewegung, und aus mehreren ungleichfoͤrmigen bald 
retrograden bald directen Bewegungen zuſammengeſetzt (§. 239. 
und 237.), wie man durch die Beobachtungen gefunden hat 
F. 65. und 66.). Um die Größe dieſer Bewegungen berechnen 


und daher u 
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zu können, muß der Coefficient in dem Ausdruck von u durch 
Zahlen ausgedruͤckt werden. Man ſetze die ſideriſchen Umlaufs⸗ 
zeiten des Monds und der Sonne t und T, und die Diftanz 
a2, in welcher die zur Einheit angenommene Maſſe einem Körper 
die Geſchwindigkeit & mitgetheilt haben würde, fen dem mittleren 
Abſtand der Erde von der Sonne gleich; fo wird MR die Geſchwin⸗ 
digkeit ſeyn, welche die Anziehungskraft der Sonne einem in der 
Diſtanz à von ihr befindlichen Körper in der Zeiteinheit mitge⸗ 


4a 


theilt haben würde, fo daß man haben wird NR = = (. 273. 
n. 2. oder 283. n. I.). Sey der mittlere Abſtand des Monds 


von der Erde = a'; fo iſt feine mittlere Geſchwindigkeit = , 


mithin wird, wenn man dieſe ſtatt der wahren Mt ſetzt, obiger 
4 Be 

Coefficient = (2) 75 a deſſen mittlerer Werth, wenn 
man ſtatt der wahren Diſtanzen R und r die mittleren z und a- 
ſetzt, gleich 2 75 gefunden wird. In einem ſideriſchen Jahr waͤre 
hienach die mittlere ſideriſche retrograde Bewegung der Mondss 
knoten = 5. 75 T=3r * E07 7 Graden = 20° 11747“. 
Nach den Beobachtungen iſt fie = 19° 21722“ oder um 50725“ 
kleiner, welcher Unterſchied von den bey dieſer Berechnung ver⸗ 
nachlaͤßigten Größen herruͤhrt. Newton fand durch eine ge— 
nauere Berechnung 199 18° 1" 23’ *). 

Um noch die periodiſche Ungleichheiten der Bewegung der 
Mondsknoten zu finden, meße man alle in dem Ausdruck von 1 
vorkommende Winkel durch Bogen eines Kreiſes, deſſen Halbmef- 
fer der Einheit gleich iſt (S. $. 237.), und druͤcke die Zeiten in Tagen 
aus; fo findet man den Coefficienten 3. 75 = o, O65, 
welchen man zur Abkuͤrzung mit c bezeichne. Ferner ſeyen a, 
a’, a“, die mittleren Längen der Sonne, des Monds und feines 
aufſteigenden Knotens für eine gewiße Epoche, und m, m, m.. 
ihre ſideriſche mittlere taͤgliche Bewegungen; ſo werden die mitt⸗ 
leren Laͤngen der Sonne, des Monds und ſeines aufſteigenden 
Knotens nach Verfluß von t Tagen von jener Epoche an gerech⸗ 
net beziehungsweiſe a + nt, alm, und a“ -m ſeyn. 
Setzt man nun in dem Ausdruck von z die mittleren Längen ſtatt 
der wahren; ſo wird 

1 S c. Cos. a (ala (nl - m):) 

C. Cos. 2 (a -a m.) 5 
c. Cos. 2 (a- a“ (m +m)s), mithin nach $. 239. 
n. 1. die retrograde Bewegung des Knoten in t Tagen 
*) Princ. L. III. prop. XXXII. 
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—= cd-+ ren Sin. 2 (a! a Gu in) t) 


2 Sin. 2 (a- 4“, ＋ (n. 10 60 


= 7 Sin. 2 (aa“ -( n)) 


wo das erſte Glied die ſchon berechnete mittlere der Zeit propyr⸗ 
tionale Bewegung des Knotens ausdruͤckt, ſo daß, wenn man 
zur Abkuͤrzung die im Anfang dieſes F. gebrauchten Benennungen 
der Längen wieder in dieſen Ausdruck ſetzt, die wahre Laͤnge des 
aufſteigenden Knotens nach & Tagen von der Epoche an gerech- 
net ſeyn wird 

c 


ö e Sin. 2(/-5) 
c 
20 E) Sin. 2 (i-n) 
[2 1 
+ een Sin. 2 (u) 
Es iſt aber die mittlere taͤgliche ſideriſche Bewegung 
der Sonne = 3548, 19; alſo in Theis m = 0,017202X 
des Monde = 47434,99 len des Halb» m’ Z 0,229y713 
des Mondsknot. = 190,78 meſſers m'. = 0,0009249, 


Folglich iſt 8 25 = O, 0019522, welcher Bogen, wie man 


F. 135. geſehen hat, mit 200264, 806 multiplicirt werden muß, 
um ihn in Sekunden ausgedruckt zu erhalten. Man wird 402,66 
Sek. finden. Ebenſo finden ſich die zwey uͤbrigen Coefficienten 
in Sekunden ausgedruͤckt = 431 05 und 5490, 93. Die Glei⸗ 
chungen fuͤr die Laͤnge des Mondsknotens, welche man nach ih- 
ren Zeichen zu ſeiner mittleren Laͤnge hinzufuͤgen muß, um die 
wahre Laͤnge zu erhalten, waͤren hienach 3 
= (6° 43°) Sin. 2 (4-5) + (20310 Sin. 2 (En) 317031 Sin. 2 (s-n). 
Die letzte dieſer Ungleichheiten iſt die beträchtlichfte, und 
diejenige, welche ſchon von den aͤlteren Aſtronomen, namentlich 
von Tycho, bemerkt wurde (F. 60.). Sie iſt nach den Beob⸗ 
achtungen = 10 30“ 26°, von welcher die berechnete nur um 175“ 
verſchieden iſt *). a i 2 
Ungeachtet in dem Ausdruck der Winkelgeſchwindigkeit zz 
der Knotenlinie alle Glieder einerley Coefficienten hatten; ſo ſind 
dennoch die Ungleichheiten ihrer Bewegungen betraͤchtlich ver⸗ 
ſchieden ausgefallen. Die Ungleichheiten einer Bewegung haͤngen 
) Newton fand dieſe Ungleichheit nach der Theorie = 19 30“, Peine. 
L. III. prop. XXXIII. Cor. f 
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nemlich nicht allein von den Veränderungen der Geſchwindigkei⸗ 
ten, ſondern auch von der Zeit ab, während welcher die Ges 
ſchwindigkeit beſtaͤndig waͤchst, oder beſtaͤndig abnimmt. Die 
von dem Ueberſchuß der Laͤnge der Sonne über die Länge des Kno⸗ 
tens herruͤhrende Ungleichheit kam am gröften heraus, weil die 
Bewegungen der Sonne und des Knotens langſamer als die Be⸗ 
we ung des Monds find, alſo der Winkel 2(s-r), ſich langſa⸗ 
mer als die uͤbrigen aͤndert. Man hat daher nicht nur auf die 


Große der perturbirenden Kräfte, ſondern auch auf die Perioden 
zu ſehen, waͤhrend welcher ſie nach einerley Richtung wirken. 


Wenn alſo z. B. in dem Ausdruck der Geſchwindigkeit ein Glied 
von der Form 5 Cos. (amt) vorkommt; fo kann bey einem klei⸗ 
nen Werth von 5 die von dieſem Glied herruͤhrende Ungleichheit 
ſehr betraͤchtlich werden, wenn zugleich ml ſehr klein iſt, alſo der 
Winkel a I mt ſich langſam ändert, Eben dieſes zeigt die Be⸗ 
rechnung nach F. 239, Denn es folgt hieraus die Ungleichheit 


der Bewegung „ Sin. (amt), welche bey einerley Werth von 


b deſto größer wird, je kleiner m iſt. Daher werden die von 
kleineren Perioden abhaͤngende Ungleichheiten verhaͤltnißmaͤßig 
genauer gefunden, als diejenige, welche größere Perioden haben, 
und die durch die perturbirenden Kraͤfte hervorgebrachte der Zeit 
proportional wachſende Bewegungen, wie z. B die mittlere Bes 


wegung der Mondsknoten, werden durch kleine vernachlaͤßigte 


Größen merklich von den wahren verſchieden gemacht werden 


konnen. So iſt oben die Ungleichheit der Bewegung der Monds⸗ 


knoten ziemlich nahe mit der beobachteten uͤbereinſtimmend ges 
funden worden, ungeachtet ihre mittlere Bewegung noch merk⸗ 
lich von derjenigen abweicht, welche man aus einer langen Reis 
he von Beobachtungen abgeleitet hat. N 


F. 318. Man fälle noch in der Ebene der Mondsbahn das 
Perpeadickel MH (Fig. 131.) aus dem Ort des Monds in feiner 
Bahn auf die Knotenlinie AN, und errichte auf dieſer in dem 
Punkt A und in der Ebene der Ekliptik das Perpendickel Hm, 
welches der E in G begegne. Man ziehe GM; fo verhält fi) 


GR: HM=Sin.GMR: (Sin. lan, 


Und weil VE: GH NE: HE 
AM:HE=ı: Cotg. HEN 
Tg. Min: i M: NE; 
fo iſt Tg. VME: 1 Sin GH: Sin. Mm Cotg. HE M, . 

oder Ig. MEn: Sin. CMH = 1: Sin. (MHm + AH). Cotg. E M. 
Es iſt aber der Winkel MAm dem Neigungswinkel z der 
Mondes pahn gegen die Ekliptik gleich (XI. Def. 6.), und der Win ⸗ 
kel Mm würde die durch die Kraft MF geaͤnderte Neigung der 
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Mondsbahn meßen, wenn m auf ME ſenkrecht wäre, Je klei⸗ 
ner man aber den Winkel NEn nimmt, deſto mehr naͤhert ſich 
der Winkel Am dem Neigungswinkel der Ebene EN gegen 
die Ebene der Ekliptik, und der Winkel G der Veraͤnderung 
der Neigung der Mondsbahn. Bey dieſen Verminderung des 
Winkels Men wird auch der Winkel GN immer kleiner und 
kleiner, der Winkel MHm + GMH nähert ſich dem Winkel 
MHm oder i, und das Verhaͤltuiß von Tg. Nn: Sin. GMH 
dem Verhaͤltniß von NEn: GA Da nun En und GM 
in einerley Zeit beſchriebene Winkel find; fo verhält ſich, wenn 
man die Geſchwindigkeſt, mit welcher ſich die Neigung ändert, 
= u‘, und die Winkelgeſchwindigkeit der Knotenlinie wie vorhin 
= ufeßt, 
1: u“ = I: Fin, i. Cotg HEN, 8 
mithin iſt u! = 1. in. i. Cotg. HEM > - Sin. i Cotg. Ln) 
Da nun u = Sn, Sin. (I- n) Sin. (-n) Cos. (I-) (F. 314.); 
2 
fo it u‘ =- 29 Sin. i. Cos. C-) Sin. (-n) Cos. -H. 
Aber Cos. (I-) Sin, ( n) Sin. (K- an) -in. (Lc), 
Cos. (-n) Sin. (τνν Cos. (I-＋) . 287 g (es) 
08. Ss 
ö = Sin. 2a(n) +4Sin.2(s-r)-4Sin.2(Zr), 
und der mittlere Werth des Coefficienten des Sin. 2 iſt nach dem 
vorhergeh. H. = 0,0009650564 = c; folglich iſt 
u’ . Sin. i (Sin. 2(£-n) + Sin. 27 - - Sin. 2 (1-5). 
Die Neigung der Monds bahn gegen die Ekliptik iſt alſo blos 
periodiſchen Veränderungen unterworfen, welche wegen des klei⸗ 
nen Werths von c und der kurzen Perioden von 20 -u), 261), 
2 (4-57 nicht ſehr beträchtlich werden konnen. Man kann alſo in 
dem Aus druck von z ohne merklichen Fehler ſtatt des veränders 
lichen Neigungswinkels z feinen mittleren Werth JJ ſetzen, und 
man wird auf aͤhnliche Art, wie in dem vorhergehenden F. die 
Bewegung der Knoten berechnet worden iſt, und mit Beybe⸗ 
haltung der daſelbſt gebrauchten Benennungen nach § 239. n. 2. 
aus der Geſchwindigkeit u“, mit welcher ſich die Neigung veraͤn⸗ 
dert, die Veraͤnderung der Neigung ſelbſt finden 


Sin. 2. Cos. (LE + EA Sin.öCos. 2(s-n) 


„ 


— en Sin. #Cos.2(1-5). Setzt man nach H. 65. die mittlere 


Neigung der Mondsbahn = 8 8,47 To erhaͤlt man durch die 
Multiplication der Coefficienten der Sinus in dem Ausdruck der 
Ungleichheiten des Anorens mit dem Sinus dieſer Neigung fol⸗ 
gende Coeffteienten für die Veränderung der Neigung: 36; 8“ 


20 n 
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12%; 39“, fo daß die Neigung 1 = 5 8° 47° +36 Cos. 2 (I- 
＋ (8712) Cos. 2 (C- n) - 39° Cos. 2 (-)] wird. 

Die von dem Coſinus des doppelten Abſtands der Sonne 
vom Mondsknoten abhaͤngende Veraͤnderung der Neigung iſt die 
von Tycho bemerkte, welche er auf 97 30“ ſetzte. Die neueren 
Beobachtungen geben 8˙47“, nur 35“ mehr, als nach obiger 
Berechnung. 


F. 316. Der Mond muß ſich alſo mit den Beobach⸗ 
tungen uͤbereinſtimmend in einer Ebene bewegen, deren Durch⸗ 
ſchnittslinie mit der Ebene der Ekliptik ſich ruͤckwarts be 
wegt, und deren Neigungswinkel gegen die letztere kleinen 
periodiſchen Veraͤnderungen unterworfen iſt, von welchen die 
groͤſte dem Coſinus des doppelten Abſtands der Sonne vom 
Mondsknoten proportional iſt. In dieſer Ebene beſchreibt 
der Mond vermoͤge der Beobachtungen im Mittel genom⸗ 
men eine Ellipſe, deren große Axe aber nicht ſich beſtaͤndig 
parallel bleibt ($. 68. und 218.), wie es ſeyn ſollte, wenn 
die auf den Mond wirkende Centripetalkraft umgekehrt dem 
Quadrat der Entfernung proportional waͤre. Da aber ſeine 
Schwere gegen die Erde durch die Attraction der Sonne 
veraͤndert wird, ſo daß die ganze auf ihn wirkende aus den 
Attractionen der Erde und der Sonne zuſammengeſetzte Gens 
tralkraft nicht mehr genau im umgekehrten Verhaͤltniß des 
Quadrats ſeines Radius Vector iſt; ſo fragt es ſich, ob ſich 
hieraus die Bewegung ſeiner Apſidenlinie erklaͤren laſſe. 

Um dieſes zu unterſuchen, ſey am (Fig. 132.) eine be⸗ 
liebige krumme Linie, welche ein Körper durch eine gegen 
den gegebenen Punkt gerichtete Centripetalkraft zu beſchrei⸗ 
ben genöthigt ſey; fo find die Geſchwindigkeiten at, ms nach 
den Richtungen der Tangenten an den Punkten a und m ums 
gekehrt den aus dem Mittelpunkt e der Kraft auf die Tan⸗ 
genten gefaͤllten Perpendickeln ye proportional ( 272.) 
Man zerfälle jede dieſer Geſchwindigkeiten in zwey andere ad 
und ab, mo und mn, fo daß ad, mo auf ca, em, ſenkrecht 
feyen, ab, mm aber mit den Richtungen ca, em zuſammen⸗ 
fallen. Da nun 

at: ms e eh, und wegen der Aehnlichkeit der Dreyecke 2 u. ; 


m: mn e am: eg u. cap/ 
ad: 
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ad: at ep: ca 
ſo iſt 1.) ad: nο e cm: ca. 

Aber, wenn der Körper in einem um als Mittelpunkt 
mit dem Halbmeſſer ca beſchriebenen Kreis mit der Geſchwin⸗ 
digkeit ad ſich bewegte; jo mußte die Centripetalkraft * = 
22 


r 2 r 
2e, mithin u: =ad em: mo .ca, oder vermöge der Pro⸗ 
em a 0 * 


1 An ES } 2 

portion n. 1. *: * em : ca ſeyn. Folglich iſt 

2.) Die Kraft, mit welcher der Koͤrper in dem Abſtand 
me von deu Mittelpunkt der Kraft um dieſen Punkt als 
Mittelpunkt einen Kreis mit derjenigen Geſchwindigkeit be⸗ 
ſchreiben koͤnnte, welche er in m nach einer auf dem Radius 
Vector em ſenkrechten Richtung hat, umgekehrt dem Wuͤr⸗ 
fel dieſes Radius Vector proportional. 

Ein Körper m (Fig. 133.) beſchreibe nun um den ges 
gebenen Punkt s als Mittelpunkt der Kraͤſte die krumme Li⸗ 
nie amnp, und sa ſey eine in ihrer Ebene liegende der Lage 
nach gegebene gerade Linie. Es ſey eine andere krumme Li⸗ 
nie am u / in der Ebene der erſteren fo verzeichnet, daß für 
gleiche Diſtanzen em, sm das Verhaͤltniß des Winkels aum 
zu dem Winkel ae einem gegebenen Verhaͤltniß 7: g gleich 
fen; fo wird, wenn die aus als Mittelpunkt mit den Halb: 
meſſern sm, sa beſchriebenen Kreiſe der Bahn amm in m und 
u, und der Bahn amen in m' und u begegnen 


fo wohl asn : ann“) „ 
als aum: u N 


“ine 12 77 N 0 
mithin anch K 2 e N = fig ſeyn. 

Aber den Winkeln arm, u um find fo wohl die in, als 
die um die Figuren amms, am'n's beſchriebenen Kreisſectoren 
1, nr, om, 0 n proportional; folglich verhaͤlt ſich die 
Summe aller nt die Figur arn beſchriebenen Kreis ſecto⸗ 
ren zu der Summe aller zum! die Figur am beſchriebenen, 
wie /: g (V, 12.), und daher auch der Sector ans zu dem 
Secter an : g. Da nun die Sectoren ams, ans der 
Zeit proportional wachſen (§. 271.); To wachſen auch die 
Sectoren ums, ans der Zeit proportional, und die krumme 

Bohnenbergers Aſtronomie, N N 
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Linie am u q kann mit einer gegen den gegebenen Punkt s ges 
richteten Centripetalkraft beſchrieben werden. i 

Man lege an den Punkt s der Linie sm, und auf derjeni⸗ 
gen Seite derſelben, auf welcher sa in Beziehung auf m 
liegt, den Winkel m va ra, mache 4a Sa, und beſchrei⸗ 
be an der geraden Linie za die krumme Linie a n, welche 
der amp gleich und ähnlich ſey; fo wird dieſe durch den Punkt 
m der krummen Linie am gehen. Wenn alſo ein zweyter 
Körper m’ den Umfang der Figur a fo durchlauft, daß 
er den Bogen a in derſelben Zeit beſchreibt, in welcher 
der Körper. m von a nach n gekommen iſt und zugleich die 
Figur in der erweiterten Ebene der erſteren ſich um den 
Punkt s fo dreht, daß aum: mt = g:f iſt; fo wird 
er in der unbeweglichen Ebene der Bogen am der Bahn 
am in derſelben Zeit beſchreiben, in welcher er mit feiner 
relativen Bewegung in der ſich drehenden Ebene den Bogen 
a m', und der Koͤrper m den gleichen und ähnlichen Bogen 
am der ruhenden Bahn beſchrieben hat. 

Um nun die Centripetalkraft zu finden, mit welcher der 
"Körper m die bewegliche Bahn a n p' beſchreiben kann, fur 
che man die Centripetalkraft, mit welcher von eben dieſem 
Körper die krumme Linie am in einer unbeweglichen Ebene 
kann beſchrieben werden. Es ſeyen arm und asın in gleichen 
Zeiten von den zwey Körpern m und m im der unbewegli⸗ 
chen Ebene beſchriebene Winkel, und ann, ar feyen eben⸗ 
falls in einerley Zeit beſchrieben. Da fo wohl aum: am), 
als am zu arn ſich wie /g verhaͤlt; fo iſt vun: m n = f: g. 
mithin auch die Geſchwindigkeit von m nach einer auf „m 
ſenkrechten Richtung zu der Geſchwindigkeit von m nach ei⸗ 
ner auf sm ſenkrechten Richtung = fig. Folglich wird die 
Ceutripetalkraft, vermoͤge welcher der Körper m um s als 
Mittelpunkt einen Kreis in der Diſtanz sm beſchreiben koͤnn⸗ 
te, zu der Centripetalkraft, mit welcher der Körper m in 
eben dieſem Kreis ſich bewegen koͤnnte, ſich verhalten wie 
das Quadrat der erſteren Geſchwindigkeit zu dem Quadrat 
der letzteren (§ 273 n. I.), d. i. wie 75:7, und eben die⸗ 
ſes Verhaͤltniß werden die dieſen Kräften entgegengeſetzte 
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Kräfte, d. i. die Schwungkraͤfte der zwey Kreisbewegungen 
zu einander haben. Wenn nun der Körper w fi dem Mit⸗ 
telpunkt der Kraft waͤhrend der Beſchreibung des Winkels 
msn nähert; fo muß die Centripetalkraft, welche ihn die 
krumme Linie amm beſchreiben macht, von m bis u größer 
als die Schwungkraft, oder größer als die zur Beſchreibung 
des Kreisbogens mo erforderliche Kraft ſehn. Weil aber 
on = mu ſeyn, mithin der Körper , während er den Win⸗ 
kel man, und der Körper m ven Winkel msu beſchreibt, ſich 
dem Mittelpunkt der Kraft um eben ſo viel naͤhern ſoll, als 
der Körper n; fo muß in gleichen Entfernungen von dem 
Mittelpunkt der Kraft die Differenz der Schwungkraͤfte der 
Differenz der Centripetalkraͤfte gleich ſeyn. Ebenſo verhält 
es ſich, wenn der Körper „ ſich von dem Mittelpunkt der 
Kraft entfernt. Man bezeichne die Schwungkraͤfte der Be⸗ 
wegung von m in den Diſtanzen em und sa mit * und a, 
und die Schwungkraͤfte der Bewegung von m in den bezie⸗ 
hungsweiſe gleichen Diſtanzen sm und sa mit k und I; fo 
verhält: ſich 

4 „ = a : 3 (n. 2.) 

8 N = , „ (n. 2.) 
mithin / *: * = v : ; 

Da nun „ „= Quadr. der Geſch. von m: Quadr. der 
Geſchw. von m (F. 273. n. I.); ö 
. 

ſo iſt 4 65 e e und daher 

3.) 4 ; H= (92 ) i fa. am', oder es iſt die 
Differenz der Schwungkraͤfte, mithin auch die Differenz der 
Centripetalkraͤfte, mit welchen gleiche und aͤhnliche Bahnen 
in gleichen Zeiten, die eine in einer ruhenden, die andere 
in einer um den Mittelpunkt der Kräfte ſich drehenden Ebe⸗ 
ne beſchrieben werden konnen, umgekehrt dem Würfel der 
Entfernung von dem Mittelpunkt der Kräfte proportional“). 
Wenn g= iſt; fo iſt u > , alſo die Centripetalkraft 
in der ruhenden Bahn kleiner als in der beweglichen, welche 


®) Princ. L. I. prop. XLIV. 


Nu 2 


564 


ſich in dieſem Fall nach derſelben Richtung dreht, nach wel 
cher der Körper m. in derſelben umlauft. Umgekehrt vers 
haͤlt es ſich, wenn g = iſt. Man at alsdenn die Pros 
portion 

,: = (-g) 7 Fe. am! N 

Wenn die Koͤrper ſich von dem Mittelpunkt der Kraͤfte 
entfernen; ſo muß in beyden Bahnen der Ueberſchuß der 
Schwungkraft uͤber die Centripetalkraft in gleichen Eutfer⸗ 
nungen von dem Mittelpunkt der Kraft gleich groß ſeyn, 
und der Beweis wird wie vorhin geführt, 

Wenn ſich die Ebene, in welcher der Körper m ſich bewegt, 
ſich ſelbſt parallel fo fortbewegt, daß der Mittelpunkt der 
Kräfte gleichförmig eine gerade Linie beſchreibt; fo wird das. 
durch feine Bahn in dieſer beweglichen Ebene nicht geändert 
(F 296.) . Folglich bleibt auch die Bahn am J des Koͤr⸗ 
pers m in dieſer Ebene, und feine Bahn in einer um den 
Punkt s ſich drehenden, und mit dieſem Punkt zugleich fort⸗ 
ruͤckenden Ebene dieſelbe wie vorhin. Man wird daher in 
der Folge die Ebene, in welcher ſich ein Koͤrper bewegt, 
als ruhend betrachten, wenn ſie keine drehende Bewegung 


hat. 


F. 317. Der Körper m beſchreibe um als Brenn⸗ 
punkt eine Ellipſe, deren große Axe ap, Parameter L, 
und von dem Brennpunkt s entferntefter Scheitel a ſey. In 
dieſem Fall iſt die Centripetalkraft in der ruhenden Ellipſe 
umgekehrt dem Quadrat der Entfernung proportional (§. 274. 
277.), und in dem Scheitel a der Kraft gleich, vermoͤge 
welcher mit derjenigen Geſchwindigkeit, welche der in der 
Ellipſe ſich bewegende Körper in a hat, ein Kreis koͤnnte bes 
ſchrieben werden, deſſen Halbmeſſer L ift, weil dieſer Kreis 
mit der Ellipſe in = einerley Krümmung hat (Kegelſchn. II, 
35. Zuſ. 1.), und die Centripetalkraft in dieſem Kreis der 
Centripetalkraft in der Ellipſe an dem Punkt a gleich iſt 
(F. 276. u 6.) Man ſetze die der Entfernung sa entſpre⸗ 
chende Centripetalkraft in der unbeweglichen Ellipſe = 


42 2 2 1 „ 0 
2 = fo daß fie in der Entfernung a = m. K, und in der Ent⸗ 
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\ an 5 
fernung m = m. t. —, werde, und es werde, wie in dem 
sm 


vorhergehenden F. diejenige Kraft mit! bezeichnet, vermoͤge 
welcher um als Mittelpunkt in der Entfernung 5a ein Kreis 
mit derjenigen Geſchwindigkeit koͤnnte beſchrieben werden, 
welche der in der Ellipſe umlaufende Koͤrper in a hat; ſo 
wird ſich verhalten 
: in b. = —='L 154% 273 0.8) 
Aber «“ *: 7 — (e Fah B , (n. 1b. n. 3.); 

folglich “ -. : in. l. aa = (g 7a) L: a. n,; 
und daher iſt der Ueberſchuß der Centripetalkraft in der be⸗ 
weglichen Ellipſe über die Centripetalkraft in der unbeweg⸗ 
lichen in der Diſtanz sm’ oder am 


Die Centripetalkraft in der unbeweglichen Ellipſe iſt 
aber in eben dieſer Diſtanz = m. K. — ; folglich iſt die ganze 
Centripetalkraft, vermoͤge welcher die bewegliche Ellipſe, 
ober in einer unbeweglichen Ebene die krumme Linie am u 
kann beſchrieben werden, in der Entfernung m von dem 
Mittelpunkt der Kraͤfte 


2 
1 


ul as ( 5 e „ 
sm” 42 m” 


welche alſo aus zwey Theilen beſteht, von welchen der eine 
umgekehrt dem Quadrat, der andere umgekehrt dem Wurfel 
der Entfernung proportional iſt. Der zweyte Theil iſt po⸗ 
ſitiv, wenn g = f, und die Apfidenlinie mit dem Körper 
nach einerley Richtung ſich bewegt, aber negativ, wenn 
iſt, und die Richtung der Bewegung der Apſidenlinie der 
Richtung der Bewegung des Körpers eutgegengeſetzt iſt. 


a 25 318. Es ſey die halbe große Axe der beweglichen 
Ellipſe a“, und der Radius Vector „ (H wo 
eine veraͤnderliche von dem Winkel des Radius Vector 
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mit der großen Axe abhaͤngende Zahl bezeichnet, wel⸗ 
che poſitiv oder negativ iſt, je nachdem » oder < als 
a iſt; ſo wird sm” as (Is ns (1t3x+3x°+x°), 
und — = n (1-3 P Gr ꝛc.). Wenn nun die Ellipfe 


wenig von einem Kreis abweicht; fo iſt x ein kleiner Bruch, 
deſſen Quadrate und hoͤhere Potenzen in Vergleichung mit 
dem Werth des Bruchs ſelbſt ſehr klein ſeyn werden. 
Folglich iſt in dieſem Fall die Veraͤnderung des zweyten 
Theils der Centripetalkraft, welcher die Bewegung der Ap⸗ 
ſidenlinie hervorbringt, ſehr nahe der Veraͤnderung der Ra⸗ 


dius Vector proportional. Ebenſo findet ſich — = 
sm 


2a (1-4x4 10x -c.) / und es iſt wiederum, wenn x ein klei⸗ 
ner Bruch iſt die Veraͤnderung eine Centripetalkraft, welche 
umgekehrt der vierten Potenz des Radius Vector propor⸗ 
tional iſt, den kleinen Veraͤnderungen des Radius Vector 
proportional. Hieraus folgt, daß, wenn zu einer Centripe⸗ 
talkraft, welche umgekehrt dem Quadrat der Entfernung 
proportional iſt, eine neue nach einem anderen Geſetz ſich 
richtende Kraft hinzukommt, und die vermoͤge der erſteren 
beſchriebene Ellipſe wenig von einem Kreis verſchieden iſt, 
die mit der zuſammengeſetzten Centripetalkraft beſchriebene 
krumme Linie einer beweglichen Ellipſe ſich naͤhern werde. 
Nun nimmt aber der zweyte umgekehrt dem Wuͤrfel der Ent⸗ 
fernung proportionale Theil der zur Beſchreibung einer be⸗ 
weglichen Ellipſe erforderlichen Centripetalkraft ab, wenn 
die Entfernung waͤchst; folglich wird ſich die Apſidenlinie 
vor oder ruͤckwarts bewegen, je nachdem der zweyte Theil 
der Centripetalkraft mit der Zunahme der Entfernung ab⸗ 
nimmt oder waͤchst. 

Um wieder auf die Bahn des Monds um die Erde, 
welche Veranlaſſung zu dieſer Unterſuchung gegeben hat, zu⸗ 
ruͤckzukommen; fo ift dieſe im Mittel genommen eine wenig 
excentriſche Ellipſe, auf welche das, was fo eben bemerkt 
worden iſt, kann angewendet werden. Durch die Attraction 
der Sonne wird die Schwere des Monds gegen die Erde in 
den Syzygien bald vermindert, und in den Quadraturen 
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vergrößert (§. 308. 312.); folglich muß ſich die Apſidenli⸗ 
nie der Mondsbahn im erſten Fall vorwarts, im letzteren 
ruͤckwarts bewegen. Da aber die Verminderung der Schwe⸗ 
re des Monds in den Syzygien das doppelte der Vermeh⸗ 
rung in den Quadraturen, und die Summe aller Vermin⸗ 
derungen größer als die Summe aller Vermehrungen waͤh⸗ 
rend eines halben ſynodiſchen Monats iſt; fo muß auch die 
Summe aller directen Bewegungen der Apſidenlinie größer 
ſeyn, als die Summe der retrograden, und daher die Apſi⸗ 
denlinie der Mondsbahn mit den Beobachtungen uͤberein⸗ 
ſtimmend im Ganzen eine directe Bewegung haben, oder die 
Punkte, in welchen der Mond ſeine groͤſte und kleinſte Ge⸗ 
ſchwindigkeit hat, werden nach und nach anderen nach derje⸗ 
nigen Seite hin liegenden Fixſternen entſprechen, nach wel⸗ 
cher ſich der Mond um die Erde bewegt. Der Mond wird 
zwar, weil die von der Sonne herruͤhrende Veraͤnderung der 
auf ihn wirkenden Centripetalkraft nicht umgekehrt dem Wür⸗ 
fel ſeiner Entfernung von der Erde proportional iſt, nicht 
genau eine ſich drehende Ellipſe beſchreiben, ſondern es wer⸗ 
den ſich auch von dieſer Abweichungen zeigen muͤſſen, wel⸗ 
ches ebenfalls mit den Beobachtungen uͤbereinſtimmt, ver⸗ 
moͤge welcher die bewegliche Ellipſe nur das Mittel haͤlt zwi⸗ 
ſchen den uͤbrigen kleineren Ungleichheiten der Bewegungen 
des Monds (F. 213.) 8 i 


F. 319. Die Schwere des Monds gegen die Erde wird durch die 


ander Maar 3 M. a l 
Attraction der Sonne vermindert um Z. 7 . Cos. 2 


(F. 312. n. 2.), in welchem Ausdruck M die Maſſe der Son⸗ 
ne, oder genauer die Summe dieſer und der Erdmaſſe (F. 
308.) 4 die mittlere Entfernung der Erde von der Sonne, 7 
und A die wahren Entfernungen des Monds und der Sonne von 
von der Erde, N. & die Kraft, mit welcher die Sonne und die 
Erde in der Diſtanz a einander anziehen, und D den Winkel 
SEM (Fig. 130.) bezeichnet, welchen der Radius Vector der 
Erde mit dem des Monds einſchließt. Wird wie bisher die Erd⸗ 
maſſe oder genauer, die Summe dieſer und der Maſſe des Monds 
= m geſetzt; fo iſt die Kraft, mit welcher der Mond und die 


= 5 2 l 
Erde in der Diſtanz 7 einander anziehen, = za, und daher 


# 
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sr ganze Ceutripetalkraft in der relativen Bahn des Monds um 
die Erde N 


ma2k 1 Markr ; M.arkr 
IE eee Cos. a 
; a C „Mr 3Mr 
* 72 i Cos. 250. 


Das dritte Glied bringt eine periodifche nach einem halben 
ſynodiſchen Monat in derſelben Ordnung wiederkehrende Veraͤn⸗ 
derung dieſer Kraft hervor, und die von r und A allein abhaͤn⸗ 
gende Veraͤnderung iſt 

mag M. 7 mark M raN. 

at 1 10 a 

Ware die Bahn des Monds eine nach dem F. 317. angege⸗ 
benen Geſetz ſich drehende Ellipſe; fo müßte die Centripetalkraft 
ſeyn f 

mark e-RL mark 22 

Fact, (i 775 72 7 G. 317.) oder 73 Fah fe L). 

Die Centripetalkraͤfte in dieſen zwey Bahnen verhalten ſich 
alſo in einerley Diſtanz 7 zu einander wie 12 — Sir Lg 
oder, wenn man r = @ (I+x) fest, und wegen der Kleinheit 
der Zahl & ihre Quadrate und höhere Potenzen weglaͤßt, wie 

Lale, e a d e , Al 
a VVV z „ welches 
Verhaͤltniß, wenn der Mond in feiner mittleren Entfernung a“ 
von der Bi ſich befindet, alfo x =o iſt, dem Verhaͤltniß von 
IN3 


14 2 72 Mu 
E 1 
0-2 er 75 L, oder von 1-4 — 2 :ı + 


, gleich wird. Sollen nun die zwey Bahnen einander 
ähnlich ſeyn; ſo muß auch in den übrigen Punkten das Verhaͤlt⸗ 
niß der Centripetalkraͤfte daſſelbe bleiben, und daher das Ver⸗ 
haͤltniß ihrer gleich großen Veraͤnderungen der Diſtanzen entſpre⸗ 
chenden Zu- und Abnahmen eben dieſem Verhaͤltniß gleich ſeyn. 


Folglich wird, wenn man zur Abkuͤrzung die Größe a =0 
ſetzt, ſich verhalten muͤßen 
139: 1% 
F 2 
a e 55 ar, 
oder, weil der halbe Parameter L der Monds bahn nahe der hal 
den großen Are derfelben gleich iſt, 
120 5 =ı-20 7 I, 


= ax -2QDax: ax 
sr 
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1-10 :1-:0=-g’:P. 

Es iſt ber, wenn man die fiderifchen Umlaufszeiten der 
Erde und des Monds mit T und t bezeichnet, vermoͤge der Pros 
portion $. 308. der mittlere Werth von D 75 = 1 73, weil 


in dem Ausdruck von O die Größe M eigentlich die Summe der 
Maſſen der Sonne und der Erde iſt; folglich iſt g . f, und 
die Apſidenlinie des Monds hat eine vorwarts gehende Bewe⸗ 
gung (F. 316.) . Und da nach eben dieſem $. der Winkel am- 


(Fig. 133.), welchen der Mond in einer unbeweglichen Ebene 
beſchreibt, ſich zu dem Winkel aum oder aum“ wie g:f vers 
hält; jo verhält ſich arm“: ara! = g:g-f, und es iſt die mitt⸗ 
lere ſideriſche Bewegung der Apfivenlinie in einem ſideriſchen 


Monat = 360 Graden, und in einem Sternjabr Be, Z 360 
ade, el 2 : 1301 12 ( 2 
(13041024 8%) 2 107470, alſo nahe 55 
21 279 4 4095, und g: F = 14100641005 = 
174 (1 +55) fo iſt die mittlere ſideriſche Bewegung der 

Apfidenlinie des Monds in einem ſideriſchen Jahr = 
270. 70 ＋ 5 2) Graden = 200 17° 43”, welche nach den Bes 


obachtungen 40° 40° 38 6, mithin mehr als noch einmal fo viel 
betraͤgt. 


F. 320. Vermdge der Newtoniſchen Theorie der all⸗ 
gemeinen Schwere muß alſo die Apſidenlinie der Monds⸗ 
bahn eine vorwarts gehende Bewegung haben, wie man durch 
die Beobachtungen gefunden hat. Allein Newton“ ſelbſt, 
und nach ihm Clairaut ), Euler und d'Alembert fanden 
aus der Theorie dieſe Bewegung nur ungefaͤhr halb ſo groß, 
als fir nach den Beobachtungen iſt. Clairaut ſchloß hier⸗ 
aus, daß die Anziehung im directen Verhaͤltniß der Maſ⸗ 
ſen und im umgekehrten der Quadrate der Entfernungen nicht 
die Urſache aller derjenigen Bewegungen ſeyn koͤnne, welche 
wir an den Himmelskorpern beobachten. Auf der andern 
Seite ſchien es ihm wegen der genauen Uebereinſtimmung 
der auf dieſes Attractions⸗Geſetz ſich gruͤndenden Theorie 
mit einer großen Anzahl anderer Erſcheinungen ſchwer zu 


) Princ. L. I. prop. XLV. Cor. 2. 
* Mem, de Acad. Roy. d. Sc. 1745, 
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ſeyn, fie zu verwerfen. Er nahm alſo an, daß die Attrac⸗ 
tion in der Natur zwar ſtatt finde, aber ein anderes als 
das von Newton aufgeſtellte Geſetz befolge, und aus zwey 
Theilen, einem umgekehrt dem Quadrat der Diſtanz propor⸗ 
tionalen, und einem mit der Abnahme der Diſtanz in einem 
größeren Verhaͤltniß wachſenden Theil beſtehe, als das Qua⸗ 
drat der Entfernung abnehme, welcher letztere in den groſ⸗ 
ſen Abſtaͤnden der Planeten von der Sonne unmerklich ſey, 
und nur in kleineren Diſtanzen, wie z. B. in der Entfer⸗ 
nung des Monds von der Erde bemerkbar werde. Dieſen 
zweyten Theil kann man ſo beſtimmen, daß die Bewegung 
der Apſidenlinie des Monds mit den Beobachtungen uͤber⸗ 
einſtimmend herauskommt, und er zugleich in der Entfer⸗ 
nung der Planeten von der Sonne ſo klein wird, daß kein 
Unterſchied zwiſchen den das einfache Newtoniſche Geſetz der 
Attraction erfordernden kepleriſchen Regeln und der mittelft 
dieſes zuſammengeſetzten Attractionsgeſetzes berechneten Be⸗ 
wegungen der Planeten beobachtet werden kann. Zugleich 
müßte das neue Attractionsgeſetz, welches an die Stelle des 
Newtoniſchen geſetzt werden ſoll, ſo beſchaffen ſeyn, daß 
die Attraction in ſehr kleinen Diſtanzen nicht zu groß, und 
beſonders die Schwere an der Oberflaͤche der Erde nicht zu 
groß wird in Beziehung auf diejenige, welche der Mond 
gegen die Erde hat. 

Ein Jahr ſpaͤter fand Clairaut, daß er bey ſeiner er⸗ 
ſten Berechnung nicht aufmerkſam genug auf diejenigen Groͤſ⸗ 
ſen war, welche zwar wegen ihrer Kleinheit ohne merklichen 
Fehler ſcheinen vernachlaͤßigt werden zu koͤnnen, aber bey 
der weiteren Ausfuͤhrung des Calculs einen betraͤchtlichen 
Einfluß auf die Endreſultate haben *), und machte die wich⸗ 
tige Bemerkung, daß eine genauer gefuͤhrte Berechnung die 
Bewegung der Apſidenlinie des Monds vollkommen mit den 
Beobachtungen uͤbereinſtimmend gebe *). Euler ***) und 
d' Alembert fanden daſſelbe, und die von La Place nach der 


* 
S. 314. pag. 557. u. 558. 

en Wem. de Acad. de scienc. 1748. De l’orbite de la Lune par 
M. Clairaut. Dep. à l' Acad. le 21. Janv. et lu le 13. Mars. 1752. 

*#*) Theoria motus Lune Auctore L. Eulero. Petrop, 1753. Cap: VIII. 


. 138. 0 
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Newtoniſchen Theorie der allgemeinen Schwere berechnete 
Bewegung jener Apſidenlinie iſt von der beobachteten nur 
um den vierhundert und vierzigſten Theil der letzteren ver⸗ 


ſchieden! ). l 


F. 321. Es iſt in dem Zogten und zraten F. gezeigt 
worden, daß die Schwere des Monds gegen die Erde durch 
die Attraction der Sonne im Mittel genommen um ihren 
358 Theil vermindert wird. In derjenigen Diſtanz, in wel⸗ 
cher er ſich wirklich um die Erde bewegt, iſt ſeine Schwung⸗ 
kraft bald kleiner, bald größer, als feine verminderte Schwer 
re gegen die Erde, weswegen er ſich im erſten Fall der Erde 
naͤhert, im letzten ſich wieder von ihr entfernt, und ohne 
auf die übrigen Störungen Ruͤckſicht zu nehmen, eine Ellipſe 
beſchreibt, deren halbe große Axe dem Halbmeſſer eines 
Kreiſes gleich iſt, welchen er mit ſeiner mittleren Geſchwin⸗ 
digkeit vermoͤge jener verminderten Schwere gegen die Erde 
beſchreiben koͤnnte. Ohne dieſe Verminderung wuͤrde er ſich 
in einer kleineren Diſtanz um die Erde bewegen muͤßen, weil 
nun der Ueberſchuß feiner Schwere gegen die Erde Über die 
Schwungkraft feiner mittleren kreisfoͤrmigen Bewegung eine 
Aunaͤherung gegen die Erde zur Folge haben würde, Der 
Mond lauft alſo in einer größeren Diſtanz um die Erde, als 
diejenige iſt, welche ſeiner Schwere gegen die Erde allein 
entſprechen wuͤrde. Da aber die perturbirende Kraft der 
Sonne, von welcher hier die Rede iſt, in der Richtung des 
Radius Vector des Monds wirkt; ſo wird dadurch der In⸗ 
halt des in einer gegebenen Zeit beſchriebenen Sectors nicht 
geändert (F. 27 1.). Folglich muß, damit die in gleichen 
Zeiten beſchriebenen Sectoren ſeiner wirklichen Bahn, und 
derjenigen, welche er ohne die Einwirkung der Sonne be⸗ 
ſchrieben haben würde, einander gleich werden, der Bogen 
des erſteren ſich zu dem Bogen des letzteren verhalten, wie 
fein verminderter mittlerer Abſtand r' von der Erde zu ſei⸗ 
nem wirklichen mittleren Abſtand von der Erde, oder, weil 
dieſen in gleichen Zeit beſchriebenen Bogen die Geſchwindig⸗ 
keiten, mit welchen ſie beſchrieben werden, proportional 

) Mecan. cel. T. III. Livre VII. Cbap. I. n. 16. pag. 236. 
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find (F. 231.), wird feine wirkliche mittlere Geſchwindig⸗ 
keit u fich zu der mittleren Geſchwindigkeit v' feiner Bewer 
gung, welche er ohne die Einwirkung der Sonne haben wuͤr⸗ 
de, verhalten wie 17. Die zu dieſen Bewegungen erfor⸗ 
derlichen Centripetalkraͤfte find aber (§. 273. n. 1.) im zu⸗ 
ſammengeſetzten Verhaͤltniß aus dem directen der Quadrate 
der Geſchwindigkeiten, mithin hier aus dem Verhaͤltuiß von 
12:72, und aus dem umgekehrten der Halbmeſſer; folglich 
verhaͤlt ſich die verminderte Schwere des Monds gegen die 
Erde in der Diſtanz r zu ſeiner unverminderten Schwere ges 
gen die Erde in der Diſtanz „wie 18 173. Aber vermoͤge 
des Newtoniſchen Gravitationsgeſetzes verhält ſich die uns 
verminderte Schwere gegen die Erde in der Diſtanz 1 zur 
un verminderten Schwere in der Diſtanz „ wien? 223 folge 
lich verhaͤlt ſich die durch die Attraction der Sonne vermin⸗ 
derte Schwere des Monds gegen die Erde in der Diſtanz r 
zu ſeiner Schwere, welche er ohne die Einwirkung der Son⸗ 
ne in eben dieſer Diſtanz gegen die Erde haben wuͤrde =r ir. 
Da nun in den mittleren Entfernungen der Sonne und des 
Monds von der Erde das erſtere Verhaͤltniß dem von 
357,46: 388,446 gleich iſt (F. 308.) ; fo verhält ſich der 
wirkliche Abſtand des Monds von der Erde zu demjenigen, 
welchen er ohne die Attraction der Sonne haben wuͤrde, wie 
358,446: 357,446, und ſeine mittlere Geſchwindigkeit © 
verhält ſich zu feiner mittleren Geſchwindigkeit v' mit wel⸗ 
cher er ſich ohne die Attraction der Sonne um die Erde wuͤr⸗ 
de bewegt haben, wie 357,446 : 358,446, weil vermoͤge 
des oben bewieſenen dieſes Verhaͤltniß dem von „ gleich 
iſt. Endlich weil ſeine Winkelgeſchwindigkeit in demſelben 
Verhaͤltniß kleiner wird, in welchem fein Abſtand von der 
Erde waͤchst; ſo verhaͤlt ſich die mittlere Winkelgeſchwin⸗ 
digkeit u des Monds zu derjenigen Winkelgeſchwindigkeit %, 
welche er ohne die Einwirkung der Sonne gehabt haben wuͤr⸗ 
de im Mittel wie (357,446)? : (358,440). Alſo ift durch 
die Attraction der Sonne der mittlere Abſtand des Monds 
von der Erde um ſeinen 358,44 ten Theil vergroͤßert, und 


5 ſeine mittlere Winkelgeſchwindigkeit um (233.248)? - 1 ih⸗ 


rer Große, d. i. nahe um ihren 178, 23ten Theil vermin⸗ 
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dert, weil (33740) (r L gt) nahe 
I S 5 le 

Nun iſt aber die Verminderung der Schwere des Monds 
gegen die Erde durch die Attraction der Sonne umgekehrt 
dem Wuͤrfel des Aoſtands der Sonne von der Erde propor⸗ 
tional (§. 308. oder 313.); folglich verandern ſich die fo 
eben angegebene Zahlen 178,723 und 358,446 mit dem 
Wuͤrfel dieſes Abſtands, und zugleich die Entfernung des 
Monds von der Erde und ſeine Winkelgeſchwindigkeit, ſo 
daß die Bahn des Monds ſich erweitert, wenn die Erde 
ſich der Sonne nähert, und ſich wiederum zuſammenzieht, 
wenn der Abſtand der Erde von der Sonne groͤßer als der 
mittlere wird, und im erſten Fall die Winkelgeſchwindigkeit 
des Monds abnimmt, im letzteren aber waͤchst, woraus die⸗ 
jenige Ungleichheit der Mondsbewegung entſteht, welche 
man die jährliche Gleichung nennt (F. 09.) . Das in dem 
angeführten H. angegebene Geſeß dieſer Ungleichheit ergiebt 
ſich ſo. Die Veränderung der Geſchwindigkeit des Monds, 
welche durch die Attraction der Sonne hervorgebracht wird, 
iſt, wie man ſo eben geſehen hat, dem Wuͤrfel der Entfer⸗ 
nung der Sonne von der Erde umgekehrt proportional. Die 
Geſchwindigkeiten der Erde in ihrer Bahn nach den auf den 
Radius ca, em (Fig. 132.) ſenkrechten Richtungen ad und 
mo verhalten ſich umgekehrt wie die Radii Vectores (Siehe 
den Bew. von n. I. J. 316.), und daher find die Winkels 
geſchwindigkeiten der Bewegung der Erde um die Sonne, 
oder die Winkelgeſchwindigkeiten der ſcheinbaren Bewegung 
der Sonne, umgekehrt den Quadraten der Abſtaͤnde der Son⸗ 
ne von der Erde proportional. Seyen die Winkelgeſchwin⸗ 
digkeiten der Sonne in ihrer mittleren zur Einheit ange⸗ 
nommenen Entfernung von der Erde, und den Entfernun⸗ 
gen R, E , beziehungsweiſe C, U, U; ſo wird man 


0 0 N r (2R +2) 
haben U= a5 U = UA und U- Dr SANTA 


x Pr 
2 E 


a 14 „ f 9 a 
, welche Veränderung ſich der Größe 7; 


Re) 


574 


deſto mehr nähert, je kleiner x in Vergleichung mit N wird. 
Dieſe Winkelgeſchwindigkeit der Sonne veraͤndert ſich ſtetig, 
und die augenblikliche Veränderung derſelben iſt umgekehrt dem 
Wuͤrfel der Entfernung der Sonne von der Erde proportio⸗ 
nal. In eben dieſem Verhaͤltniß veraͤndert ſich aber auch 
die Winkelgeſchwindigkeit des Monds; folglich iſt die jaͤhr⸗ 
liche Gleichung des Monds der Mittelpunktsgleichung der 
Sonne proportional. S rn i 


Die Größe dieſer Ungleichheit der Monds bewegung kann 
auf folgende Art naͤherungsweiſe beſtimmt werden Der 
kleinſte Abſtand der Sonne von der Erde iſt um , 01679435 
oder nahe um s kleiner als der mittlere zur Einbeit ange⸗ 
nommene (H. 19 .); folglich iſt der Wurfel des kleinſten 
Abſtands nahe um 8 oder „5 kleiner als der Wuͤrfel des 
mittleren, und daher, wenn die Erde im Perihelio iſt, die 
Verminderung der Winkelgeſchwindigkeit des Monds um 
288 größer, als in der mittleren Diſtanz, wo dieſe Vermin⸗ 
derung 728723 der mittleren Winkelgeſchwindigkeit des 
Monds ausmacht. Mithin iſt, wenn ſich die Erde im Pe⸗ 
rihelio befindet, die Winkelgeſchwindigkeit des Monds um 
3373,35 kleiner als die mittlere. Und da die Winkelge⸗ 
ſchwindigkeiten der Erde oder der Sonne in ihrem kleinſten 
und mittleren Abſtand von einander umgekehrt den Quadra⸗ 
ten dieſer Abſtaͤnde, oder den Zahlen 1 und 15 propor⸗ 
tional ſind; ſo iſt die Winkelgeſchwindigkeit der Sonne, 
wenn fie der Erde am naͤchſten iſt, um zs größer als in ihr 
rer mittleren Entfernung. Alſo verhaͤlt ſich die Zunahme 
an Geſchwindigkeit, welche die Sonne in ihrem kleinſten 
Abſtand von der Erde erhaͤlt zu der gleichzeitigen Abnahme 
der mittleren Geſchwindigkeit des Monds wie zs der mittle⸗ 
ren Bewegung der Sonne zu 337 j 46 der mittleren Bewer 
gung des Monds, oder wie 118,27: 13,27 = 11122. 
Hienach verhielte ſich die groͤſte Mittelpunktsgleichung der 
Sonne (1 55 32“ nach H. 167.) zu der jährlichen Glei⸗ 
chung des Monds wie 12,1122, und der größte Werth 
der letzteren waͤre 12 578, nur um 1 46 größer, als 
man aus den Beobachtungen gefunden hat, welcher Unter⸗ 
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ſchied von den bey dieſer Rechnung vernachlaͤßigten Größen 
herruͤhrt *). 


§. 322. Die Seculargleichung (§. 70.) des Monds 
hat mit feiner jahrlichen Gleichung eine aͤhnliche Urſache. 
Halley bemerkte zuerſt dieſe Ungleichheit der Bewegung des 
Monds, und Dunthorn und Maper haben ſie durch eine 
genauere Unterſuchung der aͤlteren und neueren Beobachtun⸗ 
gen beſtaͤtigt. Sie ſuchten dieſelbe dadurch darzuſtellen, daß 
ſie zu der mittleren Laͤnge des Monds eine dem Quadrat der 
Anzahl der vor oder nach dem Jahr 1700 verfloßene Jahr⸗ 
hunderte proportionale Größe addirten. Nach Dunthorn 
iſt dieſe Große = 10 , Maper ſetzte fie in feinen erſten 
Mondstafeln auf 7, und in feinen neuen auf 9. La Lande 
erhielt mit Dunthorn einerley Refultar, Zu der Erklaͤrung 
dieſer Ungleichheit ſchien die allgemeine Schwere nicht hinrei⸗ 
chend zu ſeyn und es zeigte ſich hier eine aͤhnliche Schwie⸗ 
rigkeit, wie bey der Bewegung der Apfidenlinie der Monds⸗ 
bahn, welche ebenfalls durch die Theorie anfaͤnglich nicht mit 
den Beobachtungen uͤbereinſtimmend gefunden wurde (F. 
320.). Die Mathematiker haben ſich viel mit dieſem Ges 
genſtand beſchaͤftigt, aber ihre Bemühungen , den Grund der 
Seculargleichung des Monds in den Wirkungen der Sonne 
und der Planeten auf den Mond, oder in der Abweichung der 
Geſtalt der Erde und des Monds von einer genauen Ku⸗ 
gel zu finden, blieben fruchtlos. Einige verwarfen dieſe Un⸗ 
gleichheit der Mondsbewegung, andere nahmen, um ſie zu 
erklären zu verſchiedenen Mitteln, z. B. zu den Wirkungen 
der Cometen, dem Widerſtand des Mediums, in welchem 
fie die Himmelskoͤrper ſich bewegen ließen, oder zu der Hy⸗ 
potheſe ihre Zuflucht, daß die Schwere auf ſchon in Bewe⸗ 
gung befindliche Körper nicht mehr mit derjenigen Stärke, 
wie auf ruhende Koͤrper wirke. Indeſſen iſt die Ueberein⸗ 
ſtimmung der anderen Phaͤnomene der Himmelskoͤrper mit 
der Theorie der allgemeinen Schwere ſo vollkommen, daß 
man nicht ohne Verdruß die Seculargleichung des Monds 
allein eine Ausnahme von einem allgemeinen und einfachen 

) La Place Exposit, du Systeme du Monde, Pag. 223 ei 223. 
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Geſeßz kann machen ſehen, deſſen Entdeckung durch die Größe 
und Mannigfaltizkeit der Gegenſtaͤnde, welche es umfaßt, 
dem menſchlichen Geiſt ſo viele Ehre macht. Durch dieſe 
Betrachtung bewogen, unterſuchte La place dieſes Phaͤuo⸗ 
men aufs neue, und nach einigen Verſuchen gluͤkte es ihm, 
die Urſache davon zu entdecken). Die Seculargleichung des 
Monds hat ihren Grund in der Wirkung der Sonne auf 
dieſen Nebenplaneten, verbunden mit der Secularve aͤnde⸗ 
rung der Excentricitaͤt der Erdbahn. Daß die Excentricitaͤt 
der Erdbahn durch die Ein airkung der Planeten geändert 
werde, hatte man ſchon früher gefunden; folglich iſt auch 
die Seculargleichung des Monds eine Folge der allgemeinen 
Gravitation. 5 


§. 323. Um nun zu zeigen, wie die Befchleunigung 
der Bewegung des Monds mit der Abnahme der Excentri⸗ 
citaͤt der Erdbahn zuſammenhaͤnge, wird man von dem F. 
32 1. bewieſenen Satz ausgehen muͤſſen, daß die Wirkung 
der Sonne auf den Mond ſeine Winkelgeſchwindigkeit um 
ihren 179ſten Theil vermindert, und dieſe Verminderung 
umgekehrt dem Würfel des Abſtands der Erde von der Son: 
ne proportional iſt. Setzt man die mittlere Entfernung der 
Erde von der Sonne Sa, die der mittleren Anomalie A ent⸗ 
ſprechende Entfernung = E, und die Sxrceutricität der Erd⸗ 
bahn = ez fo findet ſich (S) = 1 +3 0° +30Cos. 4+ 
2 Cos. 24 ＋ &c. *. Folglich enthält der Ausdruck für 
die Verminderung der Winkelgeſchwindigkeit des Monds ein 
Glied, welches dem Produkt des 179 Theils dieſer Ge⸗ 

ſchwin⸗ 


*) Mem. de l’Acad. de Paris pour 1786. Erſchienen im Jahr 1788. 
Die erſte Nachricht von dieſer Entdeckung gab La Place der Akademie 
am ıylen Dei. 1782. b 

**) Durch die Entwicklung der Gleichung n. 1. F. 185. in eine Reihe fin? 
der man , und Cos. ausgedrückt durch e, e Kc. und die Counus 
von m, 2m, Kc. woraus man mittelſt der Gleichung n. 2. erhält 


— =1+1e2-(e-$03- &c.) Cos. & 02-4044 &:) Cos. 2 
(- &e.) Cos. 3 &. Durch die Erhebung dieſer Rahe auf die Por 
tenz - erhält man die oben angegebene Reihe für (=) 
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ſchwindigkeit in Fe? gleich iſt. Von den übrigen Gliedern 
obiger Reihe hängt die §. 321 betrachtete jaͤhrliche Glei⸗ 
chung ab. Wäre e conſtant; fo würde jenes Glied eine con⸗ 
ſtante Verminderung der Winkelgeſchwindigkeit des Monds 
geben, welche ſich mit ſeiner mittleren Bewegung vermen⸗ 
gen würde, fo daß die mittlere Bewegung des Monds bes 
ſtaͤndig von gleicher Größe müßte gefunden werden. Aber 
die ſehr kleine Veraͤnderung von e hat mit der Laͤnge der Zeit 
einen ſehr merklichen Einfluß auf die Bewegung des Monds, 
und man ſieht, daß, wenn e abnimmt, die Geſchwindigkeit 
des Monds um weniger vermindert, mithin ſeine Bewegung 
in Beziehung auf diejenige, welche er bey einem großeren 
Werth von hatte, beſchleunigt wird, welches von den uns 
bekannten Beobachtungen der Alten an bis auf gegenwaͤrtige 
Zeit ftatt findet. Dieſe Beſchleunigung wird in eine Ver, 
zoͤgerung übergehen, wenn die Excentricitaͤt der Erdbahn ihr 
Minimum erreicht haben, und wieder zu wachſen anfangen 
wird. ; 3 

Sey e die Anzahl der auf das Jahr 1800 folgenden 
Jahrhunderte; fo iſt nach 9. 19 1. S. 300. die dem Jahr 
1800 ＋ 1008 entſprechende Excentricität der Erdbahn unter 
der Vorausſetzung, daß ſie der Zeit proportional abnehme, 
= 01679435 - 0,0000416522, und die Abnahme ihres 
Quadrats in r Jahrhunderten = 0,000001398361 — 
0,006000001733222?, welche ebenfalls wegen des kleinen 
Coefficienten von 22 nahe der Zeit proportional iſt. Folg⸗ 
lich erhaͤlt die mittlere Winkelgeſchwindigkeit des Monds 
in 2 Jahrhunderten einen Zuwachs, welcher dem Produkt des 
179 Theils der mittleren Secularbewegung des Monds in 
3.0,000001398 zor gleich iſt. Da nun nach Burg's Monds⸗ 
tafeln der Mond in 100 Julianiſchen Jahren oder in 368 25 
Tagen in Beziehung auf die Aequinoktialpunkte 1336 Um⸗ 
laͤufe und noch 10˙ 7° 52 43',7 darüber, mithin in Bezie⸗ 
hung auf die Firſterne 1° 23 30“ weniger (F. 38.), oder 
1330 Uml. ＋ 10,629 13,7, d. i. 1732559353 ‚7 macht; 
ſo erhalt die mittlere Winkelgeſchwindigkeit des Monds in!? 
Jahrhunderten einen Zuwachs von 20,2898 29t. Weil 
nun dieſe Geſchwindigkeit der Zeit 3 waͤchst; ſo 


Bohnenbergers Aſtronomit. 0 


+ 


578 


ift nach den Geſetzen der gleichfoͤrmig beſchleunigten Bewer 
gung (F. 234.) der Zuwachs der mittleren Bewegung des 
Monds in! Jahrhunderten = e 101449141“, 
welcher die Seculargleichung des Monds iſt. La place ſetzt 
die Abrahme des Quadrats der Excentricitaͤt der Erdbahn 
vom Jahr 1750 bis zum Jahr 1850 = 0,00000 140595 *)r 
und hienach wäre die Seculargleichung des Monds in die 
ſer Zwiſchenzeit in dem Verhaͤltniß von 140595: 139836 
größer, als die oben gefundene, mithin = 10 ,199979. 
So lange als man die Abnahme des Quadrats der Ex⸗ 
centricitaͤt der Erdbahn der Zeit proportional wird voraus⸗ 
ſetzen koͤnnen, wird die Seculargleichung des Monds nahe 
dem Quadrat der Zeit proportional wachſen. Aber die Ex⸗ 
centricität der Erobahn ‚ändert ſich nicht gleichförmig, ſo 
daß in dem Ausdruck der Abnahme des Quadrats der Ex⸗ 
centrieitaͤt der Coefficient von 2? ebenfalls poſitiv wird. Hier⸗ 
aus entſteht das H. 70. angegebene zweyte dem Wuͤrfel der 
Zeit proportionale Glied der Seculargleichung, worauf man 
Ruͤckſicht nehmen muß, wenn groß iſt. f 
Die Bewegungen der Knoten und der Apſidenlinie der 
Mondsbahn haͤngen ebenfalls von der Wirkung der Sonne 
auf den Mond ab, und ihre mittlere Bewegungen aͤndern 
ſich aus einem aͤhnlichen Grund mit der Abnahme der Ex⸗ 
centricitaͤt der Erdbahn. Hieraus entftehen die von La Plas 
ce gefundenen Seculargleichungen der Laͤnge des Knotens 
und der Erdnaͤhe des Monds (F. 70.). Uebrigens find alle 
dieſe Ungleichheiten, ſo wie die Veraͤnderungen der Excen⸗ 
tricität der Erdbahn, von welchen fie abhängen, periodiſch, 
kommen aber erſt nach Millionen von Jahren in derſelben 
Ordnung wieder. Die Seculargleichung der Erdnaͤhe des 
Monds, welche La Place durch die Theorie gefunden hat, 
wird, wie Bouvard und Bürg gefunden haben, durch die 
Beobachtungen beſtaͤtigt. ' 


§. 324. Es iſt merkwürdig, daß die Abnahme der 
Excentricitaͤt der Erdbahn in den Bewegungen des Monds 


*) Ex pos. du Systeme du Monde, pag. 22g. 
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viel merklicher iſt, als in der Bewegung der Erde oder der 
ſcheinbaren Bewegung der Sonne. Dieſe Abnahme, wel⸗ 
che von der aͤlteſten uns bekannt gewordenen Finſterniß an 
die Mittelpunktsgleichung der Sonne nicht um 8 Minuten 
verändert hat, hat eine Veränderung von 19 48 in der Laͤn⸗ 
ge des Monds und von 7° in feiner mittleren Anomalie 
hervorgebracht. Wir ſehen hier ein Beyſpiel von der Art, 
wie die Phänomene, indem fie ſich entwickeln, uns über ih⸗ 
re wahren Urſachen aufklaͤren. Waͤre allein die Beſchleu⸗ 
nigung der mittleren Bewegung des Monds bekannt; fo 
koͤnnte man fie dem Widerſtand des Mittels, oder der fuce 
ceffiven Fortpflanzung der Schwere zuſchreiben. Aber die 
Analyſe zeigt uns, daß dieſe zwey Urſochen keine merkliche 
Veraͤnderung in den mittleren Bewegunzen der Knoten und 
der Erdnaͤhe des Monds hervorbringen koͤnnen, und diß al⸗ 
lein wurde hinreichend ſeyn, um fie auszuſchließen, ſelbſt 
wenn die wahre Urſache der beobachteten Veränderungen jes 
ner Bewegungen noch unbekannt wäre, Die Uebereinſtim⸗ 
mung der Theorie mit den Beobachtungen zeigt uns, daß, 
wenn die mittlere Bewegungen des Monds durch andere Ur⸗ 
ſachen als die allgemeine Gravitation veraͤndert werden, ihr 
Einfluß ſehr gering, und bis jetzt unmerklich iſt. 

Dieſe Uebereinſtimmung beweist die Unveränderlichkeit 
der Dauer des mittleren aſtronomiſchen Tags, dieſes we⸗ 
ſentlichen Elements aller aſtronomiſchen Theorien. Wäre 
die Dauer eines Tags gegenwärtig um +35 einer Sekunde 
größer, als zur Zeit des Sipparchs; fo wuͤrden jetzt 30525 
Tage oder 100 julianiſche Jahre um 365,25 Sekunden läns 
ger dauern, als zu jener Zeit. In 365,25 Sek. beſchreibt 
aber der Mond einen Bogen von 200; folglich würde das 
durch die gegenwaͤrtige Secularbewegung des Monds um 
200% vergrößert erſcheinen. Nun iſt nach dem vorherge— 
henden $. die Seculargleichung für 130 Jahre vor unſerer 


Zeitrechnung = 101449. 19,3 , und für 30 Jahre vor dies 

fer Epoche = 10,1449. 18,3 5 folglich iſt die Secularbe⸗ 

wegung des Monde gegenwärtig um 101440 (19,3°-18,5 ) 

oder um 37,0 54 10,1449 größer, 303° Jahre vor C. 
0 2 
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G. Soll diefe um 200',5 größer herauskommen, als nad) 
dieſem Ausdruck; ſo muß man die Seculargleichung ſo ver⸗ 
groͤßern, daß 37,6 mal dieſe Vergrößerung 200%, mit⸗ 
hin die Vergrößerung ſelbſt = 3',33 wird. Demnach muͤß⸗ 
te in gegenwaͤrt gem Jahrhundert die Seculargleichung des 
Mouds um 533 größer als nach der Theorie gefunden wer⸗ 
den, wenn die Dauer des Tags in 1930 Jahren um den 
hundertſten Theil einer Sekunde abgenommen hätte, Man 
hat aber in dem 3 22ſten H. geſehen, daß die verſchiedenen 
Angaben der S:culargleihung des Monds um nicht mehr 
als 3 Sekunden von einander abweichen, und vermoͤge der 
neueren auf eine größere Anzahl von Beobachtungen ſich 
gründenden Unterſuchungen kann fie um nicht mehr als 1 2 
Sek. von der aus der Theorie gefundenen verſchieden ſeyn; 
folglich kann ſich die Dauer des Tags ſeit Hipparchs Zeiten 
nicht um den hundertſten Theil einer Sekunde geaͤndert ha— 
ben, wodurch das beſtaͤtigt wird, was La Place durch eine 
ſorgfaͤltige Unterſuchung aller derjenigen Urſachen, welche 
die Umdrehungsbewegung der Erde um ihre Axe ſtoͤren koͤn⸗ 
nen, gefunden hat, daß nemlich die Dauer ihrer Axendre⸗ 
hung ſich nicht merklich ändern koͤnne, ohne weit größere 
Veränderungen in der Conſtitution der Erde vorauszuſetzen, 
als diejenige find, welche wir kennen ). 


§. 325. Was in dem 32 ften ge von der jährlichen 
Gleichung des Monds bewieſen worden iſt, laͤßt ſich auch 
auf die Bewegungen der Knoten und der Apſidenlinie des 
Monds anwenden. Die Geſchwindigkeiten dieſer Bewegun⸗ 
gen ändern ſich mit dem Abſtand der Erde von der Sonne, 
und hieraus entſtehen die von der mittleren Anomalie der 
Sonne ahaͤngende Ungleichheiten dieſer Bewegungen. Man 
hat aber in dem 3 ulten und 312ten F. geſehen, daß der in 
der Richtung des Radius Vector des Monds wirkende Theil 
der perturbivenden Kraft der Sonne aus zwey Theilen be 
ſteht, wovon der eine beſtaͤndig die Schwere des Monds ges 
gen die Erde vermindert, der andere aber fie bald vergrößert, 
bald vermindert. Dieſer Theil haͤngt von der Lage des Monds 

*) Msc. cel. T: II. L. V. n. 12. 
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gegen die Sonne und die Erde, oder von feinem Abſtaud 
von den Syzuygien ab, und iſt vermoͤge §. 312. n. 2. dem Co 
ſinus des doppelten Ueberſchußes der Laͤnge des Monds über 
die Laͤnge der Sonne proportional. Mithin muß ſich mit 
dieſer Veränderung der Centripetalkraft auch die Winkelge⸗ 
ſchwindigkeit des Monds verändern (F. 32 .). Dieſe an: 
dert ſich aber auch mit dem Abſtand des Monds von dem 
Punkt der Erdnaͤhe, oder mit feiner Anomalie; folglich ent— 
ſteht aus beyden Veraͤnderungen eine von dem doppelten Ab⸗ 
ſtand des Monds von der Sonne und von ſeiner Anomalie 
zugleich abhaͤngende Ungleichheit, welche man die Evection 
nennt (§. 69.). Sie wird wegen der kleinen Zahl, mit 
welcher man dividiren muß, wenn man aus der Geſchwin⸗ 
digkeit den beſchriebenen Winkel ableitet, ſo betraͤchtlich (S. 
die Bemerkungen des 3 14ten F.). 

Endlich hat man bey den bisherigen Unterſuchungen 
nicht auf denjenigen Theil der perturbirenden Kraͤfte Ruͤck⸗ 
ſicht genommen, welcher auf den Radius Vector ſenkrecht 
wirkt (F. 31 1. n. 3. und 312. n. 3.). Dieſe Kraft veraͤn⸗ 
dert unmittelbar die Winkelgeſchwindigkeit des Monds, ver⸗ 
ſchwindet in den Syjygien und Quadraturen, und wird in 
den Octanten am gröften ). Sie vermindert die Winkels 
geſchwindigkeit des Monds in dem erſten Octanten, d. i. 
wenn der Ueberſchuß der Länge des Monds uͤber die der Son⸗ 
ne zwiſchen o und 45° fällt, und vergrößert fie von 318“ 
bis 360° oder o; folglich wird, wenn man nur auf dieſe 
Kraft Rückſicht nimmt, der Mond in feinen Conjunktionen 
mit feiner groͤſten Winkelgeſchwindigkeit ankommen (Vergl. 
$. 100.), welche von dieſem Punkt an bis zu 45° ebenfo 
vermindert wird, wie ſie in dem vorhergehenden Octanten 
vergrößert wurde. Der Mond wird alſo bey dem 45ſten 
Grad wieder ſeine mittlere Winkelgeſchwindigkeit haben, 
und auf ähnliche Art wird man finden, daß dieſer Fall auch 
in den übrigen von den Quadraturen und den Syzygien gleich 
weit entfernten Punkten der Mondsbahn eintritt. Da nun 
) Nemlich der Sinus von 290 verſchwindet, wenn Do; 90; 180 52703 


und er wird dem Sinus totus gleich, wenn 0 453 135; 2253315 
Graden. 
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von o bis 45° die Winkelgeſchwindigkeit beftändig großer 
als die mittlere iſt; fo wird bey 45° der Mond feinem mitt 
leren Ort am meiſten vorgeeilt, und die von dieſer Kraft 
abhaͤngende Gleichung der Mondslaͤnge am groͤſten ſeyn. 
Setzt man dieſe Schluͤße weiter fort; fo findet man, daß 
dieſe Ungleichheit die unter dem Namen der Variation be⸗ 
kannte Mondsgleichung iſt (F. 69.), welche in den Syzygien 
und Quadraturen verſchwindet, und in den Octanten am 


groͤſten iſt. 


F. 326. Wir haben bisher die Kräfte, welche die Bewer 
gungen des Monds ſtoͤren, einzeln betrachtet, und daraus die 
größeren Mondsgleichungen abgeleitet. Die genauere Berech⸗ 
nung dieſer und der kleineren Gleichungen wird dadurch verwi⸗ 
kelter gemacht, daß man die Wirkungen von Erde, Sonne, und 
Mond aufeinander zugleich betrachten muß. So aͤndert z. B. die 
auf den Radius Vector des Monds ſenkrecht wirkende Kraft unmit⸗ 
telbar die Winkelgeſchwindigkeit des Monds, mit dieſer Veraͤnde⸗ 
rung iſt aber auch eine Veraͤnderung des Abſtands des Monds 
von der Erde verbunden, welcher waͤchst oder abnimmt, je nach⸗ 
dem die Winkelgeſchwindigkeit des Monds waͤchst oder abnimmt, 
wodurch wiederum die Winkelgeſchwindigkeit des Monds geaͤn⸗ 
dert wird. Um die zwey perturbirenden Kräfte §S und P, von wel⸗ 
chen die erſtere in der Richtung des Radius Vector des Monds, 
die andere auf denſelben ſenkrecht wird, und deren Ausdruͤcke in 
dem Zr2ten F. n. 2. und 3. gefunden worden find, zugleich in 
Rechnung zu nehmen, kann man auf folgende Art verfahren. 

Man ſetze den Radius Vector der Erde = R, den des Monds 
=r, den mittleren Abſtand der Erde von der Sonne Sa, den 
mittleren Abſtand des Monds von der Erde Sa-, die mittlere 
Winkelgeſchwindigkeit des Monds = w, die Excentricitaͤt der 
Erdbahn Se, und die Excentricitaͤt der Mondsbahn See!; fo iſt 
in der als elliptiſch betrachteten Mondsbahn die wahre Winkel- 
geſchwindigkeit umgekehrt dem Quadrat des Radius Vector pro⸗ 
portional. Die mittlere Winkelgeſchwindigkeit entſpricht Demgenis 
gen Punkr der als elliptiſch betrachteten Mondsbahn, in welchem 
der Radius Vector die mittlere geometriſche Proportionallinie 
zwiſchen der halben großen und halben kleinen Axe (Fr 187.) 


mithin fein Quadrat = aVI-e2 if, Demnach wäre in der 
Ellipſe die wahre Winkelgeſchwindigkeit = w * VI -e, und 
das Produkt dieſer Winkelgeſchwindigkeit in das Quadrat des 
Radius Vector des Monds = awVi-e, 
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Der Ausdruck K. 312. n. 3. der auf dem Radius Vector ſenk⸗ 
recht wirkenden Kraft It der Ausdruck der Geſchwindigkeit, wels 
che dieſe Kraft als conftant betrachtet in einer gegebenen Zeit ers 
zeugen wuͤrde, oder das Produkt aus der Winkelgeſchwindigkeit, 
welche ſie erzeugen wuͤrde, in den Radius Vector; folglich wird, 
wenn dieſe Kraft P heißt, das Produkt aus dem Quadrat des 
Radius Vector in die erzeugte Geſchwindigkeit Sr. P ſeyn. Wenn 
man nun das Geſetz kennt, nach welchem r und P von der Zeit 
abhaͤngen; ſo kann man dadurch nach den im erſten Capitel die⸗ 
ſes Buchs gegebenen Regeln das Produkt aus dem Quadrat des 
Radius Vector in die waͤhrend einer gegebenen Zeit durch die ver⸗ 
aͤnderliche Kraft wirklich erzeugte Winkelgeſchwindigkeit finden. 
Der Umſtand, daß P klein iſt in Vergleichung mit der auf den 
Mond wirkenden Centripetalkraft erleichtert die Beſtimmung die⸗ 
fer Größe, weil man bey einer erſten Annäherung in dem Aus⸗ 
druck 7. P den elliptiſchen Radius Vector des Monds ſtatt feines 
wahren ſetzen kann. Es ſey P' dem Zuwachs gleich, welchen die 
ungleichfoͤrmig wachſende Größe 7, P während der bey dem Maaß 
der Winkelgeſchwindigkeit zum Grund gelegten Zeiteinheit wi: fs 
lich erhält; fo wird dieſe Groͤße zu dem vorhin gefundenen Pro⸗ 
dukt aus dem Quadrat des Radius Vector in die elliptiſche Win⸗ 
kelgeſchwindigkeit hinzugefuͤgt werden muͤßen, um das Produkt 
aus 7? in diejenige Winkelgeſchwindigkeit zu finden, welche in 
der geſtoͤrten Bahn dem Radius Vector v entſpricht. Man ſetze 
fie Zu; fo wird man unter der Vorausſetzung, daß die Kraft 
P nach der Richtung der Bewegung wirke, haben 


7 ale VI ez ＋ 7, 
a. N . Pp' 
2 VI ea . 
oder x (=) de a 


Wirkt die Kraft P der Richtung der Bewegung entgegen; 
fo ſetzt man fie bey der Berechnung von P’ negativ, und wenn 
auch P negativ wird, fo erhält es das Zeichen —. 

Zu der Beſtimmung des Radius Vector r der geftörten 
Bahn dient der Satz, daß r abnimmt oder wächst, je nachdem 
die Summe der gegen den Mittelpunkt der Kraͤfte hin wirkenden 
Centripetalkraͤfte größer oder kleiner iſt, als die Kraft, vermoͤge 
welcher mit der dem Radius Vector v entſprechenden und in ſenk⸗ 
rechter Richtung auf ihn genommenen Geſchwindigkeit ein Kreis 
von dem Halbmeſſer 5 konnte beſchrieben werden. Da nun die 
dem Halbmeſſer 7 entſprechende Wlukelgeſchwindigkeit = u iſt; 
fo iſt die wahre Geſchwindigkeit nach der auf dem Radius Vec⸗ 
tor ſenkrechten Richtung Sr.u, und die zu diefer Kreisbewe⸗ 


gung erforderliche Kraft ger (F. 273. n. I.) = r. ua. Die 
von der Schwere des Monds gegen die Erde allein herruͤhrende 
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2 
Vector wirkende perturbirende Kraft hat man oben mit & be⸗ 
zeichnet, folglich iſt die Summe der Centripetalkraͤfte — 2 4 8, 
wo man S negativ ſetzt, wenn dieſe Kraft die Schwere des 
Monds gegen die Erde vermindert. 0 
Mithin iſt 2.) die Kraft, welche den Radius Vector zu vermin⸗ 
dern ſich beſtrebt = 5 ö 


2 
mark + S- = 
v2 


ma=>k a! N — P/N 
— + ( uVı=e al . 
Die Bahn des Monds würde alſo ein Kreis ſeyn, wenn bie: 
fer Ausdruck beſtaͤndig o wäre, eine Ellipſe, wenn S und P 
So; eine bewegliche Ellipſe, wenn P=o, und & umgekehrt 
dem Wuͤrfel der Entfernung des Monds von der Erde proportio⸗ 
nal wäre ($.317.). Aus dem Geſetz der Kraft, welche den Nas 
dius Vector zu aͤndern ſtrebt findet ſich die Geſchwindigkeit dieſer 
Veränderung, und hieraus die Veränderung ſelbſt. Hat man fo 
einen genaͤherten Werth des Radius Vector gefunden; ſo wird 
durch die Subſtttution dieſes Werths die Größe P“, und mittelſt 
dieſer nach n. 2. der Radius Vector genauer gefunden. Sodenn 
erhält man, wenn der genauere Werth von » in die Gleichung 
n. 1. geſetzt wird, die Winkelgeſchwindigkeit u, woraus ſich der 
in einer gegebenen Zeit von dem Radius Vector beſchriebene Win⸗ 
kel; mithin der Unterſchied der wahren und mittleren Laͤnge er⸗ 
giebt. Clairaut hatte bey feiner erſten Approximation den ellip⸗ 
tiſchen Radius Vector gebraucht, und bey dieſer die Bewegung 
der Apſidenlinie des Monds nur halb ſo groß gefunden, als die 
beobachtete. Bey der zweyten nahm er auf die Störungen des 
elliptiſchen Radius Vector Ruͤckſicht, und allein dasjenige Glied, 
von welchem die Evection abhaͤngt, verdoppelte beynahe jene 
Bewegung, fo daß fie mit den Beobachtungen nahe uͤbereinſtim⸗ 
mend herauskam. Die uͤbrigen Glieder hatten keinen ſehr be⸗ 
traͤchtlichen Einfluß mehr auf die Bewegung der Apfidenlinie, 


Centripetalkraft iſt = 3 und die in der Richtung des Radius 


$. 327. Es iſt hier nicht der Ort, die Berechnung der Uns 
gleichheiten in den Bewegungen des Monds weiter auszuführen. 
Sie gründet ſich auf die Gleichungen n. 1. und 3. des vorherge⸗ 
henden F., aus welchen man mittelſt einiger bekannten Säge der 
analytiſche Trigonometrie und der Säge n. x. u. 2. F. 230. die 
Peturbationen des Radius Vector und der Winkelbewegung fin⸗ 


den kann. Einige Schwierigkeit macht noch die veraͤnderliche Nei⸗ 


gung der Mondsbahn gegen die Ekliptik, welche man am bes 
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quemſten beſeitigt, wenn man ſtatt der Bahn des Monds ſelbſt 
ihre Projection auf die Ebene der Ekliptik ſucht. Die Rechnung 
wird betraͤchtlich vereinfacht, wenn man die mittlere Laͤnge des 
Monds durch die wahre, ſtatt die letztere durch die erſtere aus⸗ 
druͤckt, welches Verfahrens Clairaut *) und La Place **) ſich 
bedienten. Tobias Maper waͤhlte einen andern Weg, indem er 
fo wohl die wahre als die mittlere Länge des Monds mittelſt eis 
nes Winkels beſtimmte, welcher nahe der wahren Anomalie in 
der elliptiſchen Bahn gleich iſt. Aus dieſen Ausdrucken leitete 
er ſodenn die Gleichungen her, mittelſt welcher aus den mittle⸗ 
ren Bewegungen die wahre Länge, Breite, und Parallare des 
Monds unmittelbar Fonnen gefunden werden *). Dieſen Glei⸗ 
chungen gab er dadurch eine zur Berechnung noch bequemere Form, 
daß er die Correctionen nach und nach anbrachte ). Die Glei⸗ 
chungen, welche er nach der Theorie gefunden hatte, verbeſſerte 
er ſodenn durch eine groſſe Anzahl dem groͤſten Theil nach von 
ihm ſelbſt auf der Göttinger Sternwarte angeſtellter Beobach⸗ 
tungen, und machte feine erſten Mondstafeln im Jahr 1753 in 
den Göttinger Commentarien bekannt, welche alle vorhergehen⸗ 
den weit an Genauigkeit uͤbertrafen. Mit der Verbeſſerung die⸗ 
fer Tafeln beſchaͤftigte er ſich bis an feinen am 20. Febr. 1762 
erfolgten Tod, und ſeine Wittwe uͤberſendete im Jahr 1763 dieſe 
verbeſſerten Mondstafeln der Längen: Lommißion in London, 
für welche fie eine Belohnung von 3000 Pfund Sterling erhielt. 
Sie erſchienen zu London ſammt der Mayeriſchen Mondstheorie 
im Jahr 1767. Eben dieſe Tafeln ſtehen in der Berliner Samm⸗ 
lung aſtronomiſcher Tafeln. Maſon verbeſſerte dieſe Tafeln 
durch eine größere Reihe von Beobachtungen und durch die Auf⸗ 
nahme von 8 kleineren Gleichungen, welche Mayer nach der 
Theorie gefunden, aber der Kuͤrze der Berechnung wegen weg⸗ 
gelaſſen hatte. Man findet dieſe Tafeln in der dritten Ausgabe 
der Aſtronomie von La Lande, in der Connoiss. des tems für 
1790, und in den Wiener Ephemeriden. Die neueſten Monds⸗ 
tafeln find von Prof. Burg in Wien berechnet worden. Einige 
neue von La Place durch die Theorie gefundene Gleichungen und 
eine größere Reihe genauer Beobachtungen des Monds, als dies 
jenige, welche Mayer zu Gebott ſtand, gab dieſen Tafeln eine 
noch groͤßere Genauigkeit, Buͤrg hat die Form der Mayeriſchen 
Tafeln beybehalten, und es ſcheint Mayer nicht allein die erften 
genauen Mondstafeln geliefert, ſondern auch die zum Rechnen 
bequemſte Form derſelben gefunden zu haben. Die Gleichungen 

*) Mem. de l’Acad. de Paris. 1745 et 1748. Theorie de la Lune par 

M. Clairaut. . 
**) Mecan. cel. T. III. Livre VII. 
*#*) Theoria Lune juxta systema Newtonianum. Auctore Tobia 
Mager. Londini. MDCCLXVII. N 
1) A. a. O. F. 49. 5 


586 


des Monds ſich nach Burg folgende *), welchen zur Vergleichung 

die Wiayerifchen aus feiner Theoria Lune, fo wie er fie durch 
die Beobachtungen verbeſſert hat, beygefügt find, 

Man ſetze die mittlere Anomalie der Sonne — 

— — — des Monds = 

die wahre Länge der Sonne = 

die mittlere Länge des Monds = 5 

die mittlere Länge des aufſtei⸗ ) _ 9 

genden Mondsknotens } * 5 


Supplement der WARS Kno⸗ 5 3 
tens, oder 360°-9 - 


> 
wo unter der mittleren Länge des Monde und ſeines Knotens und 
unter ſeiner mittleren Anomalie diejenige verſtanden werden, wel⸗ 
che durch die Seculargleichungen ſchon verbeſſert ſind. Dieſe Se⸗ 
culargleichungen findet man in dem 7often §. Zu der Secular⸗ 
gleichung des Monds kommt noch eine von La Place durch die 
Theorie gefundene Gleichung hinzu, deren groͤſten Werth Buͤrg 

aus den Beobachtungen = 14 Sek. gefunden hat. Sie hat eine 
Periode von ungefähr 184 Jahren, und iſt 

= + 14“ Sin. (2 erig. )) - 3 perig. 

1 145 Sin. Br 1 Nen S 

Eben dieſe Gleichung wird mit demſelben Zeichen an der 
mittleren Anomalie des Monds und der Laͤnge ſeines Knotens, 
mithin an dem Supplement der Knotenlaͤnge mit entgegengeſetz⸗ 
tem Zeichen angebracht. Die uͤbrigen Gleichungen der Laͤnge des 
Monds ſind: 


* 
A 
O 


nach Buͤrg - nach Mayer 

1 67 / 8 Sin. a 674“ 

5 - 6,0 Sin. 24 
II + 11,5 Sin. (Ota) 2 
III + 4, Sin. (D-) 2 
iv 2, Sin. (57 ) 2,6 * 

b 4,6 Sin. 2(D-+ A) 25,6 * 

v - 21,4 Sin. (O- A) 16 

8 15 58,6 Sin 5 pe 

4829,5 Sin. (20 — A. 8 

vl. 1 3574 Sin. 35 % (6 
VII. - 57,8 Sin. (20 A) 49 
VIII. - 27,1 Sin. (2D-34) 22,5 * 
IX. + 39,3 Sin. (Aa) 28 
X. + 53,9 Sin. (29 a) 56 
XI. + 76,5 Sin. (20a) 66 
XII. + 1,1 Sin. (O- 44 4) 
XIII. | +. 124,6 Sin. (2D-4-+a) 120 


*) Tables astronomiques publ. par le bureau des longitudes de Fran- 
ce. I. P. A Paris. 1806. 
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nach Burg ) nach Mayer 


XIV + 47% 6 Sin. (20 A-a 47 

XV. + 2,2 Sin. (2D A a 89 Alle 
XVI. + , Sin. (20 ＋A- a) b 
XVII. = ale N 1 
XVIII. 62,5 S n. 2 ON) 1 

XIX - 6,4 8 .( 90, N- > 

XX 10,6 Sin. (40 -A) 9,1 * 
XXI + 1,1 Sin.(4D-34) 12,1 * 
XXII. 1,2 Sin. (24 2D a) 

XXIII. 6, Sin. (2D - A-2d) | 

XXIV. 8,8 Sin. (20 A= 2d) 


Die mit einem Stern bezeichneten Gleichungen ſind diejenigen, 
welche Mayer durch die Theorie gefunden, aber nicht in ſeine 
Tafeln aufgenommen hat. 

Man addire die Summe dieſer 24 Gleichungen zu der mitt⸗ 
leren Anomalie des Monds, und noch uͤberdiß 55 ung 


nach Bü nach r 
ch Buͤrg 426 Sin. 


- 1337“ Sin. a ! 
- 15 Sin. 2a, 


— 11S. 23 
fo hat man die verbeſſerte mittlere Anomalie A’ des Monds, und 
zu dem Supplement des Knoten addire man 


nach Buͤrg nach Mayer 
＋ 540“ Sin. a 553“ Sin. a 
+ 4“ Sin. 2 ＋ 5 Sin. za, 


um das verbeſſerte Supplement N’ des Knoten zu erhalten. 
Alsdenn iſt die Mittelpunktsgleichung 17 Monds 
na 


nach Bürg Mayer 

＋ 6° 18’ 12”,2Sin. 4“ ＋ 6° 18° 11° 
XV. ＋ 12 36,4 Sin. 24“ 12 52 
+ 373 Sin. 34 37 


＋ 1,9 Sin. 44“ 
+ o/ Sin 547 
Die 24 Gleichungen und die Gleichung des Mittelpunkts zu 
der mittleren Mondslaͤnge addirt, geben die zum erſten mal ver⸗ 
beſſerte Länge ) des Monds, und mit dem Argument D’=D + 
die 25 vorhergehende Gleichungen erhaͤlt man 


n. B. n. 0 
XXVI. 122% 1 Sin. D. 15“ 
＋ 24% Sin. 20 «+ 2147 
| ＋ 3,3Sin.3D! +2 
＋ 27,35 Sin. 40“ + 14, 


welche Gleichung zu der verbeſſerten Mondslaͤnge addirt die zum 
zweytenmal verbeſſerte Länge )“ des Monds giebt. Hieraus 
findet ſich 
d Y, und 
n. B. n. M. 
XXVII. 84% 4 Sin. 24/4) 86. 
Die durch dieſe Gleichung verbeſſerte Mondslaͤnge D“ iſt die 
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wahre Laͤnge des Monds in ſeiner Bahn von dem mittleren Ae⸗ 
quinoktialpunkt an gerechnet. Bringt man noch die Reduction 
auf die Ekliptik an, welche mit dem Argument )“ ＋ N- ges 
funden wird, und 
. n. B. n. M. 
Kun! 406% 8 Sin. (CO E, | + 411“ d 
+ ù1 Sin. 00% . iſt; ſo hat man 
die vom mittleren Aequinoktialpunkt an gerechnete wahre Laͤnge 
des Monds in der Ekliptik, zu welcher man noch die unter dem 
Namen der Nutation bekannte Gleichung des Aequinoktialpunkts 
(F. 160.) hinzufügen muß, um die wahre Mondslaͤnge in der 
Ekliptik von dem ſcheinbaren Aequinoktialpunkt an gerechnet zu 
erhalten. Dieſe Gleichung iſt + 18% Sin. N. f 
Bezeichnet man die Argumente der Breite mit I, II, u. ſ. w. 
fo iſt das erſte Argument der Breite gleich dem acht und zwan⸗ 
zigften der Länge ) “TN. Man mache D. (“- O: fo 
iſt das IIte 20, I; III S I-a: IVS I- A; VIVA; 
VIV -A; VIS IITa; VIII I- a; IXS IIA A; 
Xell-4; XI=X-4; XII S)“; und die Breite des 
Monds 


nach La Place. Buͤrg. Mayer. 
—$ 18520%) Sin. I. 18520%8 138510“ 
5¼ Sin. 3 I. 3,0 ‚5 
＋ 326,9 Sin. II. 528 4 329 
- 1,5 Sin. III. 3•1 2 
+ 17,8 Sin. IV. 17,6 17,4 
- 26,2Sin. V. 25,1 24,L 
- 2,9 Sin. VT, 1,9 2,7 
＋ 8,3 Sin. VII. 9,0 8,3 
+ 4,0 Sin. VIII. 3,7 3,7 
＋ 2,6 Sin. IX. 2.2 2,2 
175,6 Sin. X. 15,9 15,0 
- 6,1 Sin. XI. 5,2 6,0 
- 8,0 Sin. XII. 8,0 


Die Zorizontalparallaxe des Monds unter dem Aequator 
wird mittelſt der vorhin angegebenen Argumente der Länge ges 
funden, und iſt 


nach La Place. Buͤrg. Mayer. 

= - 04 8 I: 555 0⁰ g 
o, Cos. V. 0,2 

＋ 1,8 Cos. 2 V. ＋ 2,0 2,2 
＋ 37,3 Cos. VI. + 373 37,3 
＋ 0,4 Cos. VI 20,3 0, 
= 0,6 Cos. VII. — 0,1 0,1 
＋ , Cos. IX. ＋ 0,2 0,2 
＋ 0,7Cos.X. + 0,7 0,7 
＋ 0,8Cos. XI. + 0,8 0,8 
＋ / Cos. XIII. ＋ 1,0 
＋ 0,3 Cos. XIV. - +96 0,6 


% Cos. XVIII. + 04 o, 
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La Place Buͤrg. Mayer. 
+ 1 1 1 a Ben . 
186, os. . 1 „ 
+ 1055 Cos. 2X XV. + 1255 10,0 
＋ o/, Cos. 3X XV. + 0,2 0,3 
1,0 Cos. XX VI. 1,0 1,0 
＋ 20,4 Cos. 2X XVI. ＋ 26,0 27,2 
＋ 0,3 Cos. 3X XVI. + % 
- 0,8 Cos. XXVII. - 0,8 0,8 


＋ 0,1Cos.XX VII. 


$. 328. Die gröfte Abweichung der von Mayer nach der Theo⸗ 
rie gefundenen Gleichungen der Länge des Monds von denjeni⸗ 
gen, welche er aus den Beobachtungen abgeleitet hat, ſteigt nicht 
über 35 Sek.“). Die Gleichungen der Mondsbreite und der Pas 
rallaxe ſind ſo klein, daß ſie durch die Theorie genauer als durch 
die Beobachtungen Fünnen gefunden werden. Mayer hat fie 
auch wirklich mit den Beobachtungen ſo genau uͤbereinſtimmend 
gefunden, daß er keine Veränderung für noͤthig hielt, und nur 
die mittlere Neigung der Mondsbahn, welche nicht durch die 
Theorie gefunden werden kann, um 4 Sek. größer machte, als 
er fie. anfänglich vorausgeſetzt hatte **). 

La place hat in feiner. Mechanik des Himmels die Genauig⸗ 
keit in der Berechnung der Ungleichheiten der Mondsbewegungen 
noch weiter getrieben, und ſeine nach der Theorie gefundenen Glei⸗ 
chungen der Laͤnge des Monds weichen von denjenigen, welche 
er aus Bürgs allein aus den Beobachtungen abgeleiteten Gleis 
chungen erhielt, niemals über 9 Sek. ab **). Die genaue Ue⸗ 
bereinſtimmung ſeiner Theorie mit den Beobachtungen in Anſe⸗ 
hung der Breite und Parallaxe des Monds ſieht man aus den 
vorhin angegebenen Gleichungen. Aus dem oben angefuͤhrten 
Grund werden dieſe nach der Theorie gefundenen Gleichungen 
den aus den Beobachtungen abgeleiteten vorzuziehen ſeyn. Man 
wurde durch noch weiter getriebene Approrimationen ohne Zwei⸗ 
fel auch jene kleinen Unterſchiede der berechneten und beobachte⸗ 
ten Ungleichheiten der Mondsbewegung in der Laͤnge vollends 
konnen verſchwinden machen, aber ſchon dieſe Vergleichung der 
Theorie mit den Beobachtungen iſt hinreichend, um unwider⸗ 
ſprechlich darzuthun, daß die allgemeine Schwere die einzige Urs 
ſache aller Ungleichheiten des Monds ift. a 

Unter den Gleichungen der Mondslaͤnge find zwey beſonders 
merkwuͤrdig. Die erſte iſt diejenige, welche dem Sinus des Ab⸗ 
ftands des Monds von der Sonne proportional if, und das erſte 
Glied der 206ten Gleichung ausmacht. Sie hängt von der Sons 


*) Theorla Lunæ. pag. 52. 
*) A. a. O. pag. 57. 
3 Mec. cél. T. III. L. VII. pag. 281. 
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nenparallaxe ab, und heißt daher die parallactifche Ungleichheit. 
Schon Mayer hatte aus dieſer die Sonnenparallaxe mit einer 
größeren Genauigkeit beſtimmt, als man fie vorher kannte, und 
von 10% 8 auf 7“,8 herunter geſetzt ). La Place fand durch 
genauere Berechnung aus dem von Bürg durch die Beobachtun⸗ 
gen beſtimmten Coefficienten 2° 2°‘, r dieſer Gleichung die Sons 
nenparallaxe = 86; alſo nahe dieſelbe, welche mehrere Aſtrono⸗ 
men aus dem letzten Durchgang der Venus vor der Sonne ger 
ſchloſſen haben. Die zweyte Ungleichheit iſt diejenige, welche 
von der Laͤnge des Mondsknotens abhängt, und nach Bürg = 
6,8 Sin. 2 68 Sin. Miſt. Mayer hatte dieſe Gleig ung 
nur durch die Beobachtungen gefunden **), welcher fie auf 4“ 
ſetzte. Maſon fand fie 7% 7. La place zeigte zuerſt, daß nach 
der Theorie eine ſolche Ungleichheit der Mondsbewegung Statt 
finde, und daß fie von der abgeplatteten Geſtalt der Erde abhaͤn⸗ 
ge. Etz ergiebt ſich aus der von Burg nach den Beobachtungen 
gefundenen Größe dieſer Ungleichheit die Abplattung der Erde 
m 301% ). Waͤre die Abplattung der Erde = 238; fo muͤß⸗ 
te diele Ungleichheit = 11. ſeyn. 

Die zwoͤlfte Ungleichheit der Breite des Monds iſt von La 
Place entdeckt worden, und haͤngt wie die vorhergehende von der 
Geſtalt der Erde ab. Buͤrg fand fie aus einer großen Anzahl 
in Greenwich angeſtellter Beobachtungen = - 9“ Sin. der wah⸗ 
ren Mondslaͤnge, woraus La Place die Abplattung der Erde 
= 75 fand ). Ware die Abplattung der Erde = 238; ſo 
mußte dieſe Ungleichheit = 13% 5 ſeyn. Es iſt ſehr merkwürdig, 
daß dieſe zwey von der Geſtalt der Erde abhaͤngende durch die Beob⸗ 
achtungen gefundene Ungleichheiten nahe einerley Abplattung, 
und zugleich dieſelbe geben, durch welche die verſchiedenen Grad⸗ 
meßungen mit den kleinſt moͤglichen Abweichungen dargeſtellt 
werden (F. 140.). Die beſtaͤndig kreisfoͤrmige Geſtalt des Erd⸗ 
ſchattens auf dem Mond bey ſeinen Verfinſterungen zeigte den 
erſten Aſtronomen die nahe kugelfoͤrmige Geſtalt der Erde, und 
die vollkommenere Mondstheorie giebt eines der ſicherſten Mit⸗ 
tel, ihre Abweichung von der genauen Kugelgeſtalt durch die 
Beobachtung der Ungleichheiten der Mondsbewegungen zu be⸗ 
ſtimmen, denn ſie haben vor den Gradmeßungen den Vorzug, 
daß fie die Abplattung der Erde auf eine weniger von den Irre—⸗ 
gularitaͤten ihrer Figur abhaͤngende Art geben. 

Die Theorie verbunden mit den Verſuchen über die Lange des 
Pendels und den Gradmeßungen giebt, wie man in dem Zogten 
und Zroten F. geſehen hat, die Parallaxe des Monds ſehr nahe 


*) Theor. Lnnæ. $. 51. pag. 53. 
57) A. a. O. pag. 52. 

a) Mec. cel. T. III. pag. 282. 
}) Mec. cel. T. III. pag. 285. 
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mit den Beobachtungen uͤbereinſtimmend, fo daß man umgekehrt 
aus der Laͤnge des Sekundenpendels und aus der Parallaxe des 
Monds die Größe der Erde ſchließen koͤnnte. Die Parallaxe kann 
durch die Beobachtungen des Monds in verſchiedenen Hoͤhen uͤber 
dem Horizont, ohne daß es ndͤthig wäre, den Beo bachtungsort 
zu veraͤndern, gefunden werden. Folglich haͤtte ein Aſtronom 
ohne aus feiner Sternwarte herauszugehen, allein durch die Ver⸗ 
gleichung ſeiuer Beobachtungen mit der Theorie, die Größe und 
Abplattung der Erde, und ihren Abſtand von der Sonne und 
dem Mond beſtimmen koͤnnen, welche Größen man erſt durch 
weite und beſchwerliche Reiſen auf den zwey Halbkugeln hat ken⸗ 
nen gelernt. Die Uebereinſtimmung der durch dieſe zwey Metho⸗ 
den erhaltenen Reſultate iſt einer der auffallendſten Beweiſe für 
die allgemeine Schwere ). 


F. 329. Nach dieſer aus fuͤhrlicheren Betrachtung der 
Perturbationen des Monds durch die Attraction der Sonne 
wird man ſich leicht einen Begriff davon machen koͤnnen, 
wie man bey der Berechnung derjenigen Perturbationen ver⸗ 
fahren müße, welche ein Planet durch die Attraction eines 
oder mehrerer anderer Planeten leidet. Die Beobachtungen 
zeigten ſolche Peturbationen der elliptiſchen Bewegungen, 
ehe man fie zu berechnen wußte. Die genaue Auflöfung der 
Aufgabe, dieſe Störungen zu berechnen, uͤberſteigt, wie 
ſchon oben bemerkt worden iſt, die gegenwärtigen Huͤlfsmit⸗ 
tel der Analyſe. Gluͤklicherweiſe wird durch die Kleinheit 
der Planetenmaſſen in Vergleichung mit der Maſſe der Son⸗ 
ne, und durch die geringe Excentricitaͤt und gegenſeitige Nei⸗ 
gung der meiſten ihrer Bahnen dieſe Unterſuchung ſehr er⸗ 
leichtert. Nichts deſto weniger bleibt ſie noch immer ſehr 
verwickelt, und die feinſte Analyſe iſt unentbehrlich, unter 
der unendlichen Anzahl von Ungleichheiten, welchen die Pla⸗ 
neten unterworfen ſind, diejenige, welche bemerkt werden 
können, zu entdecken, und ihre Werthe anzugeben. New⸗ 
ton hat in ſeinen Principien die Perturbationen der Plane⸗ 
ten nur kurz berührt *), Euler und Clairaut haben ins⸗ 
beſondere die Perturbationen des Jupiters und Saturns ge⸗ 
nauer berechnet. La Grange und La Place haben die lang⸗ 
ſamen Veraͤnderungen unterſucht; welche die Elemente der 


) Expos. du Systeme du Monde, pag. 219. 
) Princ. L. III. prop. XIII. 


592 

Planetenbahnen durch die gegenfeitige Attraction der Planer 
ten leiden. Die Perturbationen der elliptiſchen Bewegung 
der Planeten koͤnnen nemlich in zwey ſehr von einander ver⸗ 
ſchiedene Claſſen eingetheilt werden; einige betreffen die Ele⸗ 
mente der elliptiſchen Bewegung, und wachſen aͤuſſerſt lang⸗ 
ſam, weswegen man fie. Secular » Ungleichheiten nennt. 
Andere haͤngen von der Lage der Planeten ſo wohl unter 
ſich, als in Beziehung auf ihre Knoten und Perihelien ab, 
und kommen mit diefen Configurationen in derſelben Ord⸗ 
nung wieder. Man nennt ſie periodiſche Ungleichheiten, 
um ſie von den Secularungleichheiten zu unterſcheiden, wel⸗ 
che ebenfalls periodiſch, aber deren ungleich laͤngere Perioden 
von der gegenſeitigen Stellung der Planeten unabhaͤngig ſind. 
Nach La Place *), welcher die Perturbationen der Planeten 
am genaueſten beſtimmt hat, beſteht die einfachſte Art dieſe 
verſchiedenen Perturbationen darzuſtellen, darinn, daß man ſich 
vorſtellt, ein Planet bewege ſich den Geſetzen der elliptiſchen 
Bewegung gemaͤß in einer Ellipſe, deren Elemente ſich ſte⸗ 
tig veraͤndern, und um dieſen erdichteten Planeten oſcillire 
der wahre Planet in einer ſehr kleinen Bahn hin und her, 
deren Natur von ſeinen periodiſchen Stoͤrungen abhaͤngt. 


§. 330. Unter den Secular⸗ Ungleichheiten, welche 
nach Jahrhunderten merklich werden, und mit der Laͤnge der 
Zeit die Geſtalt und Lage aller Planetenbahnen veraͤndern 
muͤſſen, iſt diejenige die wichtigſte, welche auf die mittleren 
Bewegungen der Planeten Einfluß haben kann. Vergleicht 
man die ſeit dem ızten Jahrhundert angeſtellten Beobach⸗ 
tungen mit einander; ſo ſcheint die Bewegung des Jupiters 
geſchwinder, und die des Saturns langſamer, als man ſie 
durch die Vergleichung eben dieſer Beobachtungen mit denen 
des Hipparchs und Ptolemaͤus findet. Die Aſtronomen 
folgerten hieraus, daß die erſtere jener Bewegungen ſich ber 
ſchleunige, indem die letztere von einem Jahrhundert zum an⸗ 
deren ſich verzögere, und führten in die Tafeln dieſer Pla— 
neten zwey dem Quadrat der Zeit proportional wachſende 
Seculargleichungen, eine additive für die mittlere l 
5 e 


2) Ex pos. du Systeme du Monde. L. IV, Ch, II. 
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des Jupiters und eine ſubtractive für die mittlere Bewegung 
des Saturns ein. Nach Aallep iſt die Seeulargleichung des 
Jupiters = 34,4 für das erſte auf 1700 folgende Jahrhun⸗ 
dert, und die correſpondirende Gleichung fuͤr den Saturn 
= 83,5. Es war natürlich die Urſache hievon in der Wir⸗ 
kung dieſer betraͤchtlichen Planeten unſeres Sonnenſyſtems 
aufeinander zu ſuchen. Euler, welcher ſich zuerſt mit dieſer 
Unterſuchung beſchaͤftigte, fand fuͤr beyde Planeten gleiche 
und zu ihren mittleren Bewegungen additive Secularglei⸗ 
chung, welches den Beobachtungen widerſpricht. Nach die⸗ 
ſem erhielt da Grange mehr mit den Beobachtungen uͤber⸗ 
einſtimmende Reſultate: andere Geometer erhielten andere 
Gleichungen. La Place, welchem dieſe Verſchiedenheiten 
auffielen, pruͤfte dieſen Gegenſtand aufs neue, und es ges 
lang ihm, indem er die groͤſte Sorgfalt auf dieſe Unterſu⸗ 
chung verwendete, den wahren analytiſchen Ausdruck der 
Secularbewegung der Planeten zu finden, welcher, als er 
die numeriſchen Werthe der auf den Jupiter und Saturn 
ſich beziehenden Großen in denſelben feßte, ſich gegen feine 
Erwartung auf Null reducirte. Er vermuthete, daß dieß 
nicht ein beſonderer nur bey dieſen zwey Planeten eintreten⸗ 
der Fall ſey, und daß, wenn man jenen Ausdruck mittelſt der 
gegenſeitigen Beziehungen der darinn enthaltenen verſchie⸗ 
denen Größen auf feine einfachſte Form braͤchte, alle tie; 
der deſſelben ſich gegen einander aufheben würden. Der Cal⸗ 
cul beſtaͤtigte dieſe Vermuthung, und zeigte ihm, daß allges 
mein die mittleren Bewegungen der Planeten und ihre mitts 
leren Entfernungen von der Sonne unveränderlich find, we⸗ 
nigſtens wenn man die vierten Potenzen der Exceutricitaͤten 
und der Neigungen der Bahnen, und die Quadrate der per⸗ 
turbirenden Maſſen oder Kräfte vernachlaͤßigt, welches für 
das gegenwaͤrtige Beduͤrfniß der Aſtronomie mehr als hin⸗ 
reichend iſt. La Grange !) hat dieſes Reſultat beſtaͤtigt, 
und allgemein gezeigt, daß der Ausdruck der groſſen Axe der 
Planetenbahnen niemals ein der Zeit proportionales Glied 
enthalten kann, wie weit man auch die Approximation in 
Beziehung auf die Excentricitaͤten und Neigungen der Babe 
*) Mem. de l’Acad, de Berlin, 1276. 
Bohnenbergerz Aſtronomie. P p 
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nen treiben mag. Folglich haͤngen die beobachteten Veraͤn⸗ 
derungen der mittleren Bewegungen des Jupiters und Gas 
turns nicht von ihren Secularungleichheiten ab. 


F. 331. Die Unveränderlichkeit der mittleren Bewe⸗ 
gungen der Planeten iſt eines der merkwürdigſten Phaͤnome⸗ 
ne des Weltſyſtems. Alle anderen Elemente der Ellipſen, 
welche die Planeten beſchreiben, ſind veraͤnderlich. Dieſe 
Ellipſen nähern ſich durch unmerkliche Stufen der kreis foͤF⸗ 
migen Geſtalt, und entfernen ſich wieder von derſelben, ihre 
Neigungen gegen eine unveraͤnderliche Ebene und gegen die 
Ebene der Ekliptik nehmen zu und ab, ihre Perihelien und 
Knoten ſind in Bewegung, wie man durch die Vergleichung 
weit von einander entfernter Beobachtungen gefunden hat. 
So hat z. B. das Perihelium der Erdbahn gegenwärtig eis 
ne jaͤhrliche ſideriſche directe Bewegung von 118 (F. 191.), 
und die Neigung der Ebene ihrer Bahn gegen die Ebene des 
Erdaͤquators nimmt in 100 Jahren um 521 ab (F. 39.) 
Euler *) fand zuerſt in der allgemeinen Schwere die Urſa⸗ 
che dieſer Verminderung, welche gegenwaͤrtig die vereinigte 
Wirkung aller Planeten vermoͤge der Lage ihrer Bahnen ges 
gen einander hervorzubringen ſtrebt. Seine Rechnungen 
gaben ihm die Secularabnahme der Schiefe der Ekliptik 
nahe mit den Beobachtungen uͤbereinſtimmend 49“. da 
Place fand mittelft der F. 303. angegebenen Planetenmaſſen 
die Abnahme der Schiefe der Ekliptik in von dem Jahr 1750 
an verfloßenen Jahren o 52114287 · 0',0000071196/? **), 
Eine Vergleichung der von den Alten beobachteten Schiefen 
der Ekliptik mit den nach der Theorie von La Place berech⸗ 
neten findet man in der Connaiss. des tems pour 1811. 
woraus ſich ergiebt, daß die Differenz zwiſchen der Theorie 
und den Beobachtungen für jene groͤbere Beobachtungen ganz 
unbedeutend iſt. Indeſſen ſcheint nach den neueren Beob⸗ 
achtungen die Abnahme der Schiefe der Ekliptik geringer zu 
ſeyn. Bradley und de la Caille fanden die Schiefe der 
Ekliptik für das Jahr 1750 23928 18“, und 23° 28 

) Mem, de Berl. pour 1754. 
) Mes, cel. T. III. pag. 157 
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19“; alfo im Mittel = 23 28 18,5. Nach de Lambre, 
Maskelyne und Piazzi ) iſt für 1800 im Mittel 235 
27 56,6 ($. 39.), mithin die Abnahme in 30 Jahren — 
21, und in 100 Jahren 43,8. Maper fand für das 
Jahr 1756 die Schiefe der Ekliptik = 23° 28 16", und 
Mraskelyne für 1769 = 2328 9,7. Reducirt man dieſe 
Beobachtungen mittelſt der Secularabnahme 43,8 auf den 
Aufang des Jahrs 1800; ſo findet man 

nach Bradley er ER aus der Schiefe 


de la Caille 3 27 57,1 F fuͤr 1750 
Mayer 23 22 56,7 a. d. Sch. f. 1756. 
Maskelyne 23 27 5 K — — 17069. 
de Lambre 23 27 57,0 5 
Mastelyne RT 900 Schiefe für 180. 
Piazzl. 23 27 56,3 


Schiefe f. 180o ? 
im Mittel 3 = 23 27 56,557 


Diefe von ſehr genauen Beobachtern und mit ausgeſuch⸗ 
ten Inſtrumenten angeſtellten Meſſungen ſtimmen alſo ſehr 
genau miteinander überein, da man hingegen Unterſchiede 
von 3 bis 4 Sek. findet, wenn man die Secularabnahme 
der Schiefe der Ekliptik 52”,1 ſetzt **). 

Vermoͤge der Secularbewegung der Apſidenlinie der 
Erdbahn fiel der Punkt der Erdnaͤhe der Sonne mit dem 
Punkt der Frühlingsnachtgleiche zuſammen im Jahr 4089 
vor unſerer Zeitrechnung ***), Es iſt merkwürdig, daß 
dieſe aſtronomiſche Epoche nahe diejenige iſt, auf welche die 
meiſten Chronologen die Schoͤpfung der Welt ſetzen. Um 
das Jahr 1248 machte die große Axe der Erdbahn mit der 
Linie der Nachtgleichen einen rechten Winkel. 

Die alten 8 ſind zu wenig genau, und die 
neueren liegen zu nahe bey einander, als daß man mit Ge⸗ 
nauigkeit die größeren Veränderungen der Planetenbahnen 
feſtſetzen konnte, übrigens vereinigen fie ſich darin, daß fie 
das Daſeyn dieſer Veraͤnderungen und einen mit dem Geſe 
der allgemeinen Schwere übereinftimmenden Gang derſelben 
beweiſen. Man wuͤrde alſo durch die Theorie den Beobach⸗ 

*) Tables astton. publ. por le bureau des long. I. P. feuille . pag. 2. 5 


*#) Vergl. Monatl. Corresp, May. 1810. pag. 429: u. f. 
er) Meg, cel. T. III. pag. 158. 
Pp 2 
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tungen zuvorkommen, und die wahren Werthe der Secu— 
larungleichheiten der Planeten angeben koͤnnen, wenn ihre 
Maſſen genau bekannt waͤren, und umgekehrt wird die Ver⸗ 
gleichung der Theorie mit den Beobachtungen eines der ſicher⸗ 
ſten Mittel ſeyn, dieſe Maſſen zu beſtimmen, wenn jene 
Veraͤnderungen durch die Laͤnge der Zeit werden merklicher 

eworden ſeyn. Alsdeun wird man in Gedanken auf die 
Berge ungen zuruͤckgehen koͤnnen, welche das Planetenſy⸗ 
ſtem erlitten hat; man wird diejenigen vorherſehen konnen, 
welche die zukunftigen Jahrhunderte den Beobachtern darbies 
ten werden, und der Mathematiker wird in ſeinen Formeln 
mit einem Blick alle vergangene und zukuͤnſtige Zuſtaͤnde dies 
ſes Syſtems uͤberſehen. Diejenigen Secularveraͤnderungen, 
welche La place mittelſt des §. 303. angegebenen Maſſen 
berechnet hat, findet man in dem 19 ſten . 


F. 332. La Place wirft nun folgende intereſſante Fra⸗ 
gen auf“): Waren die Planetenbahnen beſtaͤndig dem Kreis 
nahe kommende Ellipſen, und werden ſie beſtaͤndig nahe kreis⸗ 
foͤrmig ſeyn? Waren nicht einige der Planeten urſpruͤnglich 
Cometen deren Bahnen ſich durch die Anziehung der ander 
ren Planeten nach und nach dem Kreis genähert haben? Wird 
die Schiefe der Ekliptik fo lange abnehmen bis die Ekliptik 
mit dem Aequator zuſammenfaͤllt, welches eine beſtaͤndige 
Tag » und Nacht- Gleiche auf der ganzen Erde hervorbrin⸗ 
gen wurde? Die Analyfe beantwortet dieſe Fragen auf eine 
genügende Art. La place hat bewieſen *), daß, welche 
Werthe die Maſſen der Planeten auch haben moͤgen, allein 
wegen ihrer Bewegung nach einerley Richtung, und in we⸗ 
nig excentriſchen um kleine Winkel gegen einander geneigten 
Bahnen ihre Sccularungleichheiten periodiſch und in enge 
Graͤnzen eingeſchloſſen find, fo daß das Plauetenſyſtem nur 
um einen gewißen mittleren Zuſtand hin und her oſcillirt, 
von welchem es ſich niemals über eine ſehr kleine Größe ent⸗ 
fernen kann. Die Ellipſen der Planeten waren alfo beſtaͤn⸗ 
dig nahe kreisfoͤrmig, und werden es beſtaͤndig ſeyn; wor? 


#) Expos. du Syst. du M. pag. 197. 
**) Mec. esl. 1. L. II. Ch. VII. 


| 


597 


aus folgt, daß kein Planet urſpruͤnglich ein Comet kann ge⸗ 
weſen ſeyn, wenigſtens wenn man nur auf die gegenfeitige 
Wirkung der Koͤrper des Planetenſyſtems Ruͤckſicht nimmt. 
Die Ekliptik wird niemals mit dem Aequator zuſammenfal⸗ 
len, und die groͤſte Veraͤnderung ihrer Neigung kann ſich 
nicht über zwey und dreyviertel Grade erſtrecken. 


F. 333. Wegen dieſer Bewegungen der Planetenbahnen und 
der eigenen Bewegung der Fixſterne werden die Aſtronomen in 
Verlegenheit kommen, wenn fie genaue durch einen großen Zeits 
raum von einander getrennte Beobachtungen mit einander werden 
vergleichen wollen. Schon jetzt fangt dieſe Verlegenheit an merk⸗ 
lich zu werden, und es iſt daher intereſſant, mitten unter allen 
dieſen Veränderungen eine unveraͤnderliche oder beſtändig eine 
parallele Lage beybehaltende Ebene zu finden, auf welche mau 
die Bewegungen der Himmelskoͤrper beziehen kaun. La Place 
hat ein einfaches Mittel angegeben, eine ſolche Ebene in demje⸗ 
nigen Fall zu finden, wo ein ganzes Syſtem von Körpern nur 
den Einwirkungen dieſer Koͤrper auf einander, und keinen frem⸗ 
den Kraͤften ausgeſetzt iſt Die Anwendung dieſes Mittels auf 
das Sonnenſyſtem giebt folgende Regel zur Beſtimmung der La⸗ 
ge einer ſich beftändig parallel bleibenden Ebene ): 

Man denke ſich in irgend einem Augenblick durch den Mit⸗ 
telpunkt der Sonne eine Ebene nach Belieben gelegt, und in der 
angenommenen Ebene ſeyen aus dem Mittelpunkt der Sonne ge⸗ 
rade Linien an die aufſteigenden Knoten der Plauetenbahnen ge⸗ 
zogen, welche ſie mit der angenommenen Ebene bilden. Auf die⸗ 
ſen geraden Linien ſeyen von dem Mittelpunkt der Sonne an 
Stuͤcke abgeſchnitten, welche den Tangenten der Neigungen der 
Planetenbahnen gegen die angenommene Ebene für einen beliebi⸗ 
gen angenommenen Halbmeſſer gleich ſeyen. Man denke ſich an 


den Endpunkten dieſer Abſchnitte Maſſen, welche den Produkten 


der ihnen entſprechenden Maſſen der Planeten durch die Quadrat⸗ 
wurzeln aus den Parametern ihrer Bahnen und durch die Coſinus 


ihrer Neigungen gegen die angenommene Ebene proportional 


ſeyen, und beſtimme den Schwerpunkt dieſes neuen Syſtems von 
Maſſen. Alsdenn wird die von dieſem Punkt an den Mittelpunkt 
der Sonne gezogene gerade Linie die Tangente der Neigung der 
unveraͤnderlichen Ebene gegen die angenommene Ebene ſeyn, und 
die Verlaͤngerung dieſer geraden Linle wird an dem Himmel auf 
derſelben Seite der Sonne, auf welcher jener Schwerpunkt liegt, 
die Lage des aufſteigenden Knotens bezeichnen, welchen die un⸗ 
veraͤnderſiche Ebene mit der angenommenen bildet. 

Welche Veränderungen auch die Planetenbahnen, und die 


) Expos. pag. 108 
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Lage der Ebene, auf welche man fie bezieht, in den folgenden 
Jahrhunderten leiden moͤgen, ſo wird die nach dieſer Regel be⸗ 
ſtimmte Ebene beſtaͤndig eine parallele Lage behalten. Die Lage 
dieſer Ebene haͤngt zwar von den Maſſen der Planeten ab, aber 
dieſe werden bald hinreichend genau bekannt ſeyn, um ſie mlt 
Genauigkeit feſtzuſetzen. , z 

Es ſeyen a, a“ u. ſ. w. die halben großen Axen der Planes 
tenbahnen, e, e“ u. ſ. w. ihre Excentricitaͤten in Theilen der hal» 
ben großen Axen, 2, 1“ u. ſ. w. die Neigungen der Bahnen gegen 
die angenommene Ebene, un u. ſ. w. die Längen ihrer aufs 
ſteigenden Knoten auf dieſer Ebene, J die Neigung, und N die 
Laͤnge des aufſteigenden Knotens der unveraͤnderlichen Ebene in 
Beziehung auf die angenommene; mithin a (Tes), “(1 -e“) 
u. ſ. w. die Parameter der Planetenbahnen. Man ſetze 


m Sin. i. Sin. y VA (1- e2) + m‘ Sin. /, Sin. ./ V7 -e2) T &c. —=cH 
m Sin. i. Cos. a VAC -e2) n Sin. i Cos. a/ Va. (ge &c. c! 
m Cos. 1 Va (12) + in Cos. i: Va) + &c. Sc; 

[73 


- * 
ſo if ) Tg. & Sin. V ei 


U “4 
und Tg. & Cos. N = =; folglich Tg. v = 5 Hat man N ges 


funden; fo findet ſich J durch eine der zwey erſteren Gleichungen. 

Nimmt man die Ebene der Erdbahn fuͤr den 1. Jan. 1801 
als diejenige Ebene an, auf welche die Lage der unveraͤnderli⸗ 
chen Ebene bezogen werden ſoll, die Elemente der Planetenbah⸗ 
nen nach (F. 19 1.), und die Maſſen nach F. 303.; fo findet 
man für den Anfang des neunzehnten Jahrhunderts N 103 
13.45“, und J = 19 34° 36,28 ). 

Die Unveraͤnderlichkeit der Lage dieſer Ebene dient auch zur 
Prüfung der für die Secularveraͤnderungen der Planetenbahnen 
gefundenen Ausdrucke. Wenn man nemlich für zwey weit von 
einander entfernte Epochen mittelſt der ihnen entſprechenden Ele⸗ 
mente der Planetenbahnen die Werthe von N und J in Beziehung 
auf eine nach Belieben angenommene unbewegliche Ebene berech⸗ 
net; ſo muͤſſen dieſe Werthe fuͤr beyde Epochen einander gleich 
herauskommen. So fand La place, indem er zur unbeweglichen 
Ebene diejenige aunahm, welche mit der Ebene der Erdbahn im 
Jahr 1750 zuſammenfiel (Lécliptique fixe de 1750.) 

2 5 35! 1/236 
für 175€ IN = 102/57 2210, 
8 19 33“ ur! 

und fuͤr 1950 ir = 102 57 19616, 

„) Mee, cél. T. I. L. IT. Chap. VII. n. 62: pag. 318. 
*, Expos. pag. 198. 
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wo die Werthe von J einander gleich, und die von N nur um 
14% 58 von einander verſchieden find *). e | 

La Place hat bey diefen Berechnungen auf die Cometen kei⸗ 
ne Ruͤckſicht genommen, welche übrigens, da fie einen Theil des 
Sonnenſyſtems ausmachen, auf die Lage dieſer unveraͤnderlichen 
Ebene einen Einfluß haben muͤſſen. Es wäre leicht, fie nach der 
vorhergehenden Regel mit in Rechnung zu nehmen, wenn ihre 
Maſſen und die Elemente ihrer Bahnen bekannt waren. Es iſt 
wahrſcheinlich, daß ihre Maſſen ſehr klein ſind, weil die Theorie 
der gegenſeitigen Attraction der Planeten hinreichend iſt, um alle 
in ihren Bewegungen beobachtete Irregularitaͤten darzuſtellen. 
Wenn uͤbrigens die Wirkung der Cometen mit der Laͤnge der Zeit 
merklich wird; ſo muß ſie vorzuͤglich die Lage der als unbeweg⸗ 
lich angenommenen Ebene veraͤndern, und aus dieſem neuen Ge⸗ 
ſichtspunkt betrachtet, wird die Betrachtung dieſer Ebene auch als⸗ 
denn noch nuͤtzlich feyn, wenn man ihre Veranderungen wird 
ng gelernt haben, welches aber große Schwierigkeiten haben 
wird. 


F. 334. Nach der Entdeckung der Unveraͤnderlichkeit 
der mittleren Bewegungen der Planeten kam La Place auf 
die Vermuthung, daß die beobachteten Veraͤuderungen der 
Bewegungen des Jupiters und des Saturus von der Wir⸗ 
kung der Cometen herkommen konnten. Lalande “) hatte 
in der Bewegung des Saturus Irregularitaͤten bemerkt, wel, 

che nicht von der Wirkung des Jupiters abzuhaͤngen ſchienen, 
weil in dem lezten Jahrhundert die Zeiten ſeiner Wiederkehr 
zu dem Punkt der Frühlingsnachtgleiche früher eintraten, 
als die zu dem Punkt der Herbſtnachtgleiche, obgleich die 
Lagen des Saturns und Jupiters ſo wohl unter ſich, als in 
Beziehung auf ihre Perihelien nahe dieſelben waren. Lam⸗ 
bert ***) hatte ferner gefunden, daß die mittleren Bewegung 
des Saturns, welche ſich vermoͤge einer Vergleichung der 
neueren Beobachtungen mit den alten von Jahrhundert zu 
Jahrhundert zu verzögern ſchien ($. 330), im Gegentheil 
nach der Vergleichung der neueren Beobachtungen unter ſich 
beſchleunigt zu werden ſchien, indeſſen die mittlere Bewegung 
des Jupiters entgegengefeßte Erſcheinungen zeigte. Alles 
dieſes veranlaßte die Vermuthung, daß von den Wirkungen 


*) Mer. cel. T. III. L. VI. Ch. XVII. n. 45. Pag. 163. 
70 Astronomie. T. I. n. 1367, 
) Berliner Ephemeriden für 1777. Pag. 177. u. f. 
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des Jupiters und Saturns independente Urſachen ihre Ber 
wegungen verändert haben moͤchten. Indem aber La Place 
weiter hierüber nachdachte; fo fand er den Gang der in den 
Bewegungen dieſer zwey Planeten beobachteten Veraͤnderun⸗ 
gen fo gut mit demjenigen, welcher ſich aus ihrer wechſelſei⸗ 
tigen Anziehung ergeben mußte, uͤbereinſtimmend, daß er 
keinen Anſtand nahm, die Hypotheſe einer fremden Einwir⸗ 
kung aufzugeben. Es ergiebt ſich nemlich aus der Wirkung 
der Planeten aufeinander, wenn man nur auf die Ungleich⸗ 
heiten von ſehr langen Perioden Rückſicht nimmt, dieſes 
merkwuͤrdige Reſultat “), daß die Summe der Quotienten, 
welche man erhaͤlt, wenn man die Maſſe eines jeden Plane⸗ 
ten mit der großen Axe ſeiner als eine veränderliche Ellipſe 
betrachteten Bahn dividirt, ſehr nahe einer beſtaͤndigen Größe 
gleich iſt. Da nun die mittleren Bewegungen in einer gege⸗ 
benen Zeit umgekehrt den Umlaufszeiten, mithin umgekehrt 
den Wuͤrfeln dieſer Axen (F. 180.) proportional ſind; fo 
muß, wenn die Bewegung des Saturns durch die Wirkung 
des Jupiters ſich verzoͤgert, die des Jupiters durch die Wir⸗ 
kung des Saturus ſich beſchleunigen, welches mit den Beob⸗ 
achtungen uͤbereinſtimmt. La Place ſahe uͤberdiß, daß das 
Verhaͤltniß dieſer Veraͤnderungen daſſelbe war, welches die 
Beobachtungen zeigten. Setzt mau mit Salley die Verzoͤ⸗ 
gerung des Saturns im erſten von 1700 an gerechneten Jahr 
hundert = 83ù5; fo würde die correſpondirende Beſchleuni⸗ 
gung des Jupiters ſeyn 34/1, nahe= 34,4, wie Halley 
durch die Beobachtungen gefunden hatte. Er hielt es daher 
für ſehr wahrſcheinlich, daß die beobachteten Veraͤnderungen 
der mittleren Bewegungen des Jupiters und Saturns eine 
Folge ihrer gegenſeitigen Attraction ſeyen, und da er ſchon 
gefunden hatte, daß dieſe in den mittleren Bewegungen kei⸗ 
ne, weder beſtaͤndig wachſende, noch periodiſche Ungleichhei⸗ 
ten, welche von der Configuration dieſer Planeten indepen⸗ 
dent wären, hervorbringen koͤnne (§. 330.), und daß fie 
nur von dieſer Configuration abhaͤngende Irregularitaͤten 
verurſache; ſo vermuthete er ane betraͤchtliche Ungleichheit 
„ Mec. cel. T. III. L. VI. Chap, XV. n. 39. pag. 147, u, T. I. pag. 
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von dieſer Art, und von einer ſehr langen Periode, woraus 
die beobachteten Veraͤnderungen entſtehen koͤnnten. 


F. 335. Weil die Umlaufszeiten des Jupiters und 
des Saturns nahe unter ſich commenſurabel ſind, und fuͤnf⸗ 
mal die mittlere Bewegung des Saturns ſehr nahe der dop⸗ 
pelten mittleren Bewegung des Jupiters gleich iſt *); fo 
ſchloß La Place, daß, wenn unter den Ausdruͤcken der auf 
dieſe zwey Planeten wirkenden perturbirenden Kraͤfte Glie⸗ 
der vorkaͤmen, welche den Ueberſchuß der fünffachen Laͤnge 
des Saturns uͤber die doppelte Laͤnge des Jupiters zu Ar⸗ 
gumenten hätten, daraus ſehr berraͤchtliche Ungleichheiten in 
den Bewegungen dieſer Planeten entſtehen koͤnnten (S. H. 
314. pag. 587. u. 558.), und er betrachtete daher dieſe 
Glieder als eine ſehr wahrſcheinliche Urſache der in den mitt⸗ 
leren Bewegungen des Jupiters und des Saturus beobach— 
teten Veränderungen. Die Wahrſcheinlichkeit dieſer Urſache 
und die Wichtigkeit des Gegenſtands beſtimmten ihn, die 
beſchwerliche Rechnung zu unternehmen, welche noͤthig war, 
um ſich davon zu verſichern. Das Reſultat dieſer Rechnung 
beſtaͤtizte vollkommen feine Vermuthung, und zeigte ihm 
erſtlich, daß die Bewegung des Saturns einer großen Un⸗ 
gleichheit unterworfen iſt, welche auf 49 12“ ſteigt, eine 
Periode von 929 4 Jahren hat, und zu der mittleren Laͤnge 
des Saturus hinzugefügt werden muß, zweytens, daß die 
Bewegung des Jupiters eine ähnliche correſpondirende Uns 
gleichheit von einer ſehr nahe ebenſo großen Periode hat, 
welche aber der Ungleichheit des Saturns entgegengeſetzt iſt, 
und nur auf 20 14“ ſteigt *). Die Groͤße der Coefficien⸗ 
ten dieſer Ungleichheiten und die Daner ihrer Perioden ver⸗ 


andern ſich mit den Secularveraͤnderungen der Elemente der 


Bahnen, von welchen fie abhängen. La Place hat ſowohl 
die Große dieſer Coefficienten als ihre Secularverminderung 
mit einer beſonderen Sorgfalt beſtimmt. Obige Angaben 


) Nach . 191. pag. 30 l. iſt 5 mal die ſid. Bewegung des Saturns in 
305 Tagen weniger 2 mal die correſpondierende ſid. Bew. des Jupi⸗ 
ters = 0° 24731/87965. 

La place gab der Parifer Akademie am Io. Map 1286 Nachricht 
von dieſer Entdeckung. 
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beziehen ſich auf das Jahr 1750. Im Mittel genommen 
findet ſich die Periode diefer Ungleichheiten aus den $. 191. 
angegebenen mittleren Bewegungen des Jupiters und Sa⸗ 
turns = 879,9 julianiſchen Jahren. 

Seyen J, 8 und die wittleren heliocentriſchen Laͤngen des 
Jupiters, Saturns und Uranus von dem als unbeweglich an⸗ 
genommenen Punkt der Fruͤhlingsnachtgleiche fuͤr den erſten Ja⸗ 
nuar 1750 an gerechnet, und t die Anzahl der von der Mitter⸗ 
nacht des erſten Januars 1750 an verfloßenen julianiſchen Jahre 
von 365 4 Tagen; fo find (Msc. cel. T. IV. L. X. Chap. VIII. 


pag. 337 et suiv.) 
G = 30 4547 51 + (500 20, 56½ 3064) f, 
L= 231 21 539 4 (129 131% 1167) 8, 
= is 34 4.8. 4 (40 4%) e, 
die große Gleichang fuͤr die Laͤnge des Jupiters 
= + (420% 307 - 0'',03618# o οοαανονν »4 
Sin. (5% - 28.4 40 30°30°' 78 489 + ona) 
13/74 8in (80 2 4 40 30“ 30 % 78.4898 0%,6122742); 
fuͤr die Laͤnge des Saturns 
= - (2952 %%% 0,0887 12 + 0°°,000082112) 24 
Sin. (50 2 ＋ 40 32° 45° -77"',062# ＋ 00117812) 
＋ (30% 89 - 0°,001717£) N 
Sin. 250% 28 40 32° 45° -77',062240”,0117882), 


zu welcher noch eine von der Einwirkung des Uranus abhaͤngende 
Ungleichheit kommt, welche im Mittel eine Periode von 369 Jah⸗ 
ren hat, und 

31 ½%03 Sin. (30- - 850 34“ 12°) iſt. 


$ 335. Dieſen großen vorher unbekannten Ungleich⸗ 
heiten muß man die ſcheinbare Verzoͤgerung des Saturns 
und die ſcheinbare Beſchleunigung des Jupiters zuſchreiben. 
Um das Jahr 1860 hatten ſie ihr Maximum erreicht, und 
von dieſer Epoche an naͤherten ſich die ſcheinbaren Bewegun⸗ 
gen dieſer zwey Planeten den wahren, welchen ſie um das 
Jahr 1792 gleich waren. Daher kommt es, daß Salley 
bey der Vergleichung der neueren Beobachtungen mit den 
alten die mittlere Bewegung des Saturns langſamer und 
die des Jupiters geſchwinder fand als bey der Vergleichung 
der neueren Beobachtungen unter ſich, anſtatt daß die letzte⸗ 
ren Lambert eine Beſchleunigung in der Bewegung des Sa— 
turus und eine Verzoͤgerung in der des Jupiters anzeigten, 
und es iſt merkwuͤrdig, daß die Größen dieſer von Salley 
und Lambert allein aus den Beobachtungen abgeleiteten Un⸗ 
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gleichheiten ſehr nahe dieſelben find, welche ſich aus den von 
La Place nach der Theorie gefundenen Gleichungen ergeben. 
Waͤre die Aſtronomie vier und ein halbes Jahrhundert ſpaͤ⸗ 
ter wieder hergeſtellt worden; ſo wuͤrden die Beobachtun⸗ 
gen die entgegengeſetzten Phaͤuomene gezeigt haben. Die 
mittleren Bewegungen, welche die Aſtronomie eines Volks 
dem Jupiter und Saturn zuſchreibt, koͤnnen uns alſo über 
die Zeit ihrer Gründung Aufſchluß geben. Man findet hie⸗ 
nach, daß die Indier die mittleren Bewegungen dieſer Pla⸗ 
neten in demjenigen Theil der Periode jener Ungleichheiten 
beſtimmt haben, wo die ſcheinbare Bewegung des Saturns 
am langſamſten, und die des Jupiters am geſchwindeſten 
war. Zwey ihrer Hauptepochen, deren eine auf das Jahr 
3102 vor der chriſtlichen Zeitrechnung, die andere auf das 
Jahr 1491 fällt, erfüllen ungefähr dieſe Bedingung). 

Von dem beynahe commenſurablen Verhaͤltuiß der Be⸗ 
wegungen des Jupiters und Saturns kommen noch andere 
ſehr merkliche Ungleichheiten her. Die betraͤchtlichſte betrifft 
die Bewegung des Saturns, welche ſich mit der Gleichung 
des Mittelpunkts vermengen wurde, wenn die fünffache Ber 
wegung dieſes Planeten genau der doppelten Bewegung des 
Jupiters gleich wäre, und fie hat hauptſuͤchlich in dem letz⸗ 
ten Jahrhundert die von La Lande in den Bewegungen des 
Saturns bemerkten Ungleichheiten hervorgebracht. Allge⸗ 
mein, ſagt La Place **), „als ich dieſe verſchiedenen Un⸗ 
gleichheiten gefunden, und diejenige, welche man ſchon vor⸗ 
her in Rechnung genommen hatte, mit einer größeren Sorg⸗ 
falt, als es vorher geſchehen war, beſtimmt hatte; ſo ſahe 
ich alle in den Bewegungen dieſer zwey Planeten beobachte⸗ 
ten Phaͤnomene von ſelbſt an die Theorie ſich anfügen: fie 
ſchienen vorher eine Ausnahme von dem Geſeßz der allgemei⸗ 
nen Schwere zu machen, und jetzt find fie einer der auffal⸗ 
lendenſten Beweiſe fuͤr daſſelbe. Dieß war das Loos dieſer 
glaͤnzenden Entdeckung, daß jede ſich erhebende Schwierig⸗ 
keit für fie der Gegenſtand eines neuen Triumphes war, wel⸗ 
ches das ſicherſte Kennzeichen des wahren Naturſyſtems iſt. 


*) Expos, du Syst. du M. pag. 201. 
*) A. a. O. pag. 202, 
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Ole Ausdrücke, welche ich für die Bewegungen des Jupi⸗ 
ters und Saturns erhielt, leiſten mit einer merkwürdigen 
Genauigkeit den 111 letzten Oppoſitionen dieſer Planeten, 
welche von den geſchikteſten Aſtronomen mittelſt der beſten 
Mittagsfernroͤhren und der groͤſten Quadranten beobachtet 
worden find, Genügez der Fehler hat niemals 13 Sekun⸗ 
den erreicht, und es ſind noch keine zwanzig Jahre, daß die 
Fehler der beſten Tafeln zuweilen 1300 Sek. uͤberſtiegen. 
Dieſe Ausdruͤche ſtellen ferner, mit der Genauigkeit der Be 
obachtungen ſelbſt, die Beobachtungen Flamſteed's, der 
Araber, und die von Ptolemaͤus angefuhrten dar. Die 
große Genauigkeit, mit welcher die zwey groͤſten Planeten 
unſers Planetenſyſtems ſeit den früheften Zeiten dem Geſetz 
ihrer wechſelſeitigen Attraction gehorcht haben, beweißt die 
Stabilität dieſes Syſtems, weil der Saturn, welcher von 
der Sonne hundertmal ſchwaͤcher als die Erde angezogen 
wird, demungeachtet von Hipparch an bis auf unſere Zeiten 
= bemerkbare Einwirkung durch fremde Urſachen erlitten 
at.“ f ö 


F. 336. Die Kenutniß der Bewegungen der Erde oder 
der ſcheinbaren Bewegungen der Sonne iſt, wie man in dem 
zweyten Buch geſehen hat, für den Aſtronomen unentbehrz 
lich, um aus den verwickelten ſcheinbaren Bewegungen der 
Planeten ihre heliocentriſchen Bewegungen ableiten zu koͤn⸗ 
nen. Es waren daher für die Aſtronomie genaue Sonnen- 
tafeln von der aͤuſſerſten Wichtigkeit. Man bemerkte bald, 
daß die elliptiſche Theorie nicht hinreichte, um die ſcheinba⸗ 
ren Bewegungen der Sonne genau darzuſtellen, und daß bes 
ſonders der Jupiter und die Venus merkliche Störungen in 
der Bewegung der Erde hervorbrachten, von welcher die ſchein⸗ 
bare Bewegung der Sonne abhaͤngt. Ohne die Theorie der 
allgemeinen Schwere wuͤrde es nicht moͤglich geweſen ſeyn, 
die Geſetze und die Groͤße aller der kleinen Ungleichheiten 
zu entdecken, welchen die ſcheinbare Bewegung der Sonne 
aus geſetzt iſt. Mayer nahm in feine Sonnentafeln *) auſ⸗ 

*) Sie find der Theoria Lune angehängt, und ſtehen auch in der Samm- 
lang astr. Tafeln, Berlin, 1776, 
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fer der in dem 307ten $. betrachteten Mondsgleichung, wel⸗ 
che er auf 8“ ſetzte, noch die durch den Jupiter und die Ve⸗ 
nus hervorgebrächten Störungen auf, deren groͤſte Werthe 
nach dieſen Tafeln beziehungsweiſe 7/8 und 60 find. da 
place hat ſo wohl dieſe als auch die von den Wirkungen des 
Mars und Saturns auf die Erde herruͤhreude Stoͤrungen 
genauer berechnet, und dadurch den Sonnentafeln einen ho⸗ 
hen Grad von Genauigkeit verſchaft. Die neueſten ſind 
diejenigen, welche von Zach *) und Delambre d) unge⸗ 
fähr zu gleicher Zeit, ohne daß der eine von den Berechnun⸗ 
gen des andern etwas wußte, berechnet haben. Dieſe Ta⸗ 
feln differiren in der Epoche der mittleren Länge der Sonne 
für 1800 nur um 0,9, des Apogaͤums um 4, in der 
Gleichung des Mittelpunkts um 017, und in der mittle⸗ 
ren Bewegung der Sonne in 100 Jahren um 3, welcher 
letztere Unterſchied blos daher rührt, daß von Zach und 
Delambre eine um 3 verſchiedene Secularbewegung des Ae⸗ 
quinoktialpunkts vorausgeſetzt haben. Die Tafeln des letz⸗ 
tern gruͤnden ſich auf mehr als 700 Beobachtungen von 
Bradlep, auf ebenſo viele Beobachtungen von Maskelyne 
und Bouvard endlich auf vier Aequinoktien, deren jedes 
durch mehr als 300 Beobachtungen beſtimmt iſt, der erſte⸗ 
re hat ſeine im Jahr 1792 herausgegebene Sonnentafeln 
durch eine große Anzahl auf der Seeberger Sternwarte an⸗ 
geſtellter Beobachtungen verbeſſert, und beyde ſtimmen in 
ihren Angaben der Elemente der Erdbahn fo genau überein, 
daß die ſe neuen Sonnentafeln ein gleiches Zutrauen verdie⸗ 
nen. Sie find zugleich ein Beweis für die Genauigkeit, 
welche die neuere Aſtronomie erreicht hat. 


H. 337. Auch auf die vorher vernachlaͤßigten Störungen 
der Erde in der Breite hat da Place Ruͤckſicht genommen, wel⸗ 
che eine kleine ſcheinbare Bewegung der Sonne in der Rich⸗ 
tung der Breite hervorbringen, und auf ihre ſcheinbare Ab⸗ 
weichung Einfluß haben. Die von den Planeten herruͤhren⸗ 


*) Tahule motum Solis novæ et Iterum correctæ. Auctore de Zach. 
Gotbæ 1801. Abgekürzt in Monatl. Corresp. Jan. 1809. 

**) Tables astron, publ. par le bureau des longitudes de France» I. P. 
A Paris. 1806. 
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den Störungen der Erde in der Breite ſind ſehr gering, und 
keine ſteigt auf 4 Sek. Betraͤchtlicher iſt diejenige, welche 
von der Einwirkung des Monds abhängt, und daher rührt, 
daß eigentlich der gemeinſchaftliche Schwerpunkt des Monds 
und der Erde eine Ellipſe um die Sonne beſchreibt. Man 
hat in dem 30 ten F. die hieraus entſtehende Ungleichheit in 
der ſcheinbaren Bewegung der Sonne geſehen. Bewegte 
ſich der Mond in der Ebene der Erdbahn; fo würde nur ei⸗ 
ne Ungleichheit in der Richtung der Länge Statt finden. Da 
aber die Erde in der Ebene der gegen die Ekliptik um einen 
Winkel 5 8 47“ geneigten Bahn des Monds um den ges 
meinſchaftlichen Schwerpunkt dieſer zwey Körper eine der 
Moudsbahn ähnliche Bahn beſchreibt ($. 296.); fo muß ſich 
von der Sonne aus geſehen die Erde um jenen Schwerpunkt 
in einer ſchmalen Ellipſe zu bewegen ſcheinen, deren halbe 
große Axe daſelbſt unter einem Winkel von 75 erſcheinen 
würde (Y. 307.), und deren halbe kleine Axe ſich zu der 
halben großen Axe wie der Sinus totus zu dem Sinus der 
Neigung der Mondsbahn, oder wie 1: 0,0897 verhält, 
Die halbe kleine Axe dieſer Ellipſe würde alſo von der Sons 
ne aus unter einem Winkel von 0,0897 547,5 oder 0,7 
erſcheinen, mithin die Erde eine füdliche heliocentriſche Breite 
von 0,67 haben, wenn der Mond eine nördliche Breite von 
2 847 hat. Die Sonne wird um ebenſo viel noͤrdlich 
von der Ekliptik abzuſtehen ſcheinen, und es wird hieraus 
eine ſcheinbare Bewegung der Sonne in der Breite folgen, 
welche mit der Mondsbreite einerley Zeichen hat, und ſich 
mit derſelben nach einerley Geſetz, mithin dem Sinus des 
Abſtands des Monds von ſeinem aufſteigenden Knoten pro⸗ 
portional (§. 190. u 2.), verändert, Dieſe Ungleichheit 
kann ſich mit den übrigen von der Wirkung der Planeten 
herruͤhrenden auf eine Sekunde belaufen, und, weil ihre 
Summe bald poſitiv, bald negativ wird, ſcheinbare Irregu⸗ 
laritäten in den beobachteten Abweichungen der Sonne her? 
vorbringen, welche auf zwey Sekunden ſteigen, und bey der 
jetzigen Genauigkeit der Beobachtungen nicht unbemerkt blei⸗ 
ben koͤnnen. * 
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$. 338. Die Störungen der übrigen, älteren Plane⸗ 
ten hat La Place in feiner Mechanik des Aimmels mit 
gleicher Sorgfalt berechnet “). Sie find, beträchtlich kleiner 
als diejenigen, welche durch die Wirkungen des Jupiters 
und Saturns auf einander hervorgebracht werden. Die groͤ⸗ 
ſten zeigt folgende Tafel 
in der Laͤuge in d. Breite 


Mercur 8,5. unmerkl. 
Venus 11,4 043 
Mars 25,2 0,4 


Uranus 149,8 0,9 

Zu dieſen kommen aber noch viele kleinere Ungleichhei⸗ 
ten, welche mit den obigen ſich anhaͤufen, und größere Un⸗ 
terſchiede zwiſchen den elliptiſchen und den wahren Bewegun⸗ 
gen hervorbringen konnen. Am merklichſten find die Stö- 
rungen des Uranus durch den Saturn, von welchen, unge⸗ 
achtet er noch nicht lange entdeckt iſt, dennoch die Beobach⸗ 
tungen unlängbare Kennzeichen augeben. Die Geſetze der 
elliptiſchen Bewegung leiſten nicht genau ſeinen beobachteten 
Stellungen Genuͤge, und man muß, um ſie darſtellen zu 
koͤnnen, auf feine Perturbationen Ruͤckſicht nehmen. Ihre 
Theorie weist ihm mit einer ganz beſonderen Uebereinſtim⸗ 
mung in den Jahren 1769, 1756 und 1690 dieſelben Punkte 
des Himmels an, in welchen ze Monnier, Mayer und 
Slamſteed die Stellung dreyer kleinen von ihnen als Fix⸗ 
ſterne angeſehenen Sterne beſtimmt haben, und die man ge⸗ 
genwaͤrtig nicht mehr an dem Himmel findet, welches kei⸗ 
nen Zweifel uͤber die Identitat dieſer Sterne mit dem Ura⸗ 
nus uͤbrig laͤßt (F. 121.). b 

Die vier neuen in dieſem Jahrhundert entdekten Planes 
ten find wegen ihrer Naͤhe bey dem Jupiter, und wegen der 
beträchtlichen Excentricitaͤt und Neigung ihrer in einander 
geſchlungenen Bahnen großen Ungleichheiten unterworfen, 
welche über die Theorie der Attractionen der Himmelskoͤr⸗ 
per ein neues Licht verbreiten, und zu ihrer ferneren Ver⸗ 
vollkommnung Gelegenheit geben werden. Die Beobachtun⸗ 
gen zeigen die Stoͤrungen der Ceres, deren elliptiſche Ele⸗ 

*) Mecan. cel. T. III. L. VI. 
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mente am genaueſten beſtimmt zu ſeyn ſcheinen, ſchon deut⸗ 
lich, und Gauß hat zu der Berechnung derſelben Formeln“) 
und Tafeln **) geliefert, aus welchen man ſieht, daß die 
betraͤchtlichſten auf 231; 492, 373 598,69 und 437,75 
Sekunden ſteigen. 


F. 339. Es iſt ſchon oben bemerkt worden, daß die 
Cometen bisher keine merkliche Peturbationen in dem Pla⸗ 
netenſyſtem hervorgebracht haben konnen, und daher ihre 
Maſſen in Vergleichung mit den Maſſen der Planeten ſehr 
klein ſeyn muͤſſen. Umgekehrt bringen aber die Planeten 
Ungleichheiten in den Bewegungen der Cometen hervor, wel— 
che beſonders in den Zwiſchenzeiten ihrer Wiederkehr zu dem 
Perihelium merklich find. Man wird ſich aus dem 21 öten 
H erinnern, daß ſchon Hallep die Irregularitaͤten, welche 
er in den Perioden des Cometen von den Jahren 153 1, 1607, 
1682 bemerkte, der Einwirkung des Jupiters zugeſchrieben, 
und Clairaut zuerſt die Perturbationen dieſes Cometen durch 
durch den Jupiter und Saturn berechnet hat, welche inner⸗ 
halb der von ihm angegebenen Graͤnzen mit den Beobachtun⸗ 
gen übereinſtimmten. Bey dieſer Gelegenheit machte er die 
Bemerkung, daß ein Koͤrper, welcher ſo entfernte Regio⸗ 
nen durchlaufe, und ſo lange Zwiſchenzeiten hindurch ſich un⸗ 
fern Augen entziehe, gaͤnzlich unbekannten Kräften ausgeſetzt 
ſeyn koͤnne, z. B. der Wirkung anderer Cometen, oder ſelbſt 
eines Planeten, deſſen Abſtand von der Sonne beſtaͤn⸗ 
dig zu groß ware, um jemals geſehen werden zu koͤnnen. 

Die Beobachtungen des erſten im Jahr 1770 erſchiene⸗ 
nen Cometen haben die Aſtronomen auf ein ſehr ſonderbares 
Reſultat geleitet. Nachdem ſie vergebens verſucht hatten, 
dieſelbige wie gewoͤhnlich durch eine paraboliſche Bahn dar⸗ 
zuftellen, fanden fie, daß dieſer Comet während feiner Sicht⸗ 
barkeit einen Bogen einer elliptiſchen Bahn beſchrieben habe, 
in welcher er eine Umlaufszeit von ungefähr 54 Jahren has 
ben würde. Lexell, welcher zuerſt dieſe ſonderbare Bemer⸗ 
kung machte, leiſtete dadurch allen Beobachtungen 900 1 

10 


„) Monatl. Corresp. Nov. 1803. 
”) M. C. Merz. 180g. 
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nahme dererjenigen, wo der Comet der Erde am naͤchſten 
war, und am ſtaͤrkſten von ihr perturbirt wurde, Genuͤge ). 
Das Nationaliuſtitut ſetzte einen Preiß auf eine neue Unter⸗ 
ſuchung der Beobachtungen dieſes Cometen, welchen Burk⸗ 
hard davon trug. Er erhielt mit Lepell beynahe einerley 
Reſultat, worüber alſo jetzt kein Zweifel mehr übrig bleibt. 
Ein Comet von einer fo kurzen Umlaufszeit hätte aber oͤfters 
erſcheinen ſollen; demungeachtet wurde er weder vor 1770 
beobachtet, noch hat man ihn indeſſen wieder geſehen. Um 
dieſes Phänomen zu erklaͤren, bemerkte Lepell, „daß feine 
Bahn durch die Attraction des Jupiters, welchem er im 
May 1707 ſehr nahe gekommen iſt, gänzlich koͤnnte veraͤn⸗ 
dert worden, und dadurch die im Jahr 770 beobachtete 
Bahn entftanden ſeyn; ferner daß eine zu muthmaßende noch 
ſtaͤrkere Annäherung zum Jupiter die Bahn dieſes Cometen 
abermals im Auguſt 1779 fo ſehr ſtoͤren konne, daß, wenn 
auch die aus den Beobachtungen vom Jahr 1770 gefundene 
Umlaufszeit richtig ſey, der Comet dennoch nicht wieder um 
das Jahr 1781 oder 1782, um welche Zeit er abermals 
erſcheinen ſollte, zu erwarten ſey.“ Allein es war noch die 
Moͤglichkeit dieſer zwey Wirkungen der Attraction des Ju⸗ 
piters darzuthun, und zu zeigen, daß die Elemente der von 
dem Cometen beſchriebenen Ellipſe ihr Geuuͤge leiſten koͤn⸗ 
nen. Dieß zeigte La place, indem er dieſen Gegenſtand 
der Aualyſe unterwarf, und dadurch wird jene Erklärung 
ſehr wahrſcheinlich **). 
U 


H. 340. Unter allen beobachteten Cometen hat ſich die: 
fer am meiſten der Erde genähert, welche alſo durch ihn 
betrachtlich hätte muͤſſen geftört worden ſeyn, wenn feine 
Maſſe in Vergleichung mit der Erdmaſſe merklich waͤre. 
La place findet“ 5), daß, wenn dieſe zwey Maſſen einander 
gleich waͤren, die Dauer des ſideriſchen Jahrs durch die Wir⸗ 
kung des Cometen um 10033 Sek haͤtte muͤſſen verlängert 
worden ſeyn. Man iſt aber durch die zahlreichen von De⸗ 

®) Berliner Ephemerid. für 1781. pag. 25. u, 26. der Samml. 
% Mec. cél. T. IV. L. IX. Chap. U. n. 13. 
K) A. a. O. pag. 230, f 

Bohnenbergers Aſtronomit. Da. 
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lambre zum Behuf feiner Sonnentafeln gemachten Verglei⸗ 
chungen der Beobachtungen der Sonne verſichert, daß ſeit 
dem Jahr 1770 das Sternjahr keinen Zuwachs von 22 Sek. 
erhalten hat; folglich betraͤgt die Maſſe dieſes Cometen nicht 
3888 der Erdmaſſe, und wenn man bedenkt, daß er in den 
Jahren 1767 und 1779 durch das Syſtem der Jupiters⸗ 
trabanten hindurch gegangen iſt, ohne in demſelben die min⸗ 
deſte Stoͤrung hervorzubringen, ſo wird man ſehen, daß ſie 
noch kleiner iſt. Die Kleinheit der Cometenmaſſen wird im 
Allgemeinen durch ihren unmerklichen Einfluß auf die Bewe⸗ 
gungen des Planet uſyſtems angezeigt. Dieſe Bewegungen 
werden durch die Wirkungen der Planeten allein auf einander 
fo genau dargeſtellt, daß man die kleinen Abweichungen der 
beſten aſtronomiſchen Tafeln allein den Fehlern der Appro⸗ 
ximationen und der Beobachtungen zuſchreiben kann. Sehr 
genaue durch mehrere Jahrhunderte fortgeſetzte und mit der 
Theorie verglichene Beobachtungen würden allein über dieſen 
wichtigen Punkt des Weltſyſtems Aufklaͤrung geben koͤnnen. 

Man ſieht hieraus, daß wegen der Kleinheit der Maſ⸗ 
fen der Cometen und wegen ihres ſchuellen Voruͤbergangs vor 
der Erde die Wirkungen ihrer Anziehung nicht zu befürchten 
find. Nur wenn fie auf die Erde ſtießen, koͤnnten fie trau⸗ 
rige Verwuͤſtungen auf ihr hervorbringen. Aber wenn gleich 
dieſer Stoß moͤglich iſt, ſo iſt er doch in dem Lauf eines 
Jahrhunderts ſehr unwahrſcheinlich. Es würde ein fo aufs 
ſerordentlicher Zufall fuͤr das Zuſammenſtoßen zweyer in 
Vergleichung mit dem unermeßlichen Raum, in welchem ſie 
ſich bewegen, ſo kleiner Koͤrper erfordert, daß man in dieſer 
Hinſicht keinen Grund haben kann etwas zu befuͤrchten. Ue⸗ 
brigens kann die kleine Wahrſcheinlichkeit eines ſolchen Zu⸗ 
ſammentreffens in einer langen Reihe von Jahrhunderten 
ſehr groß werden. Man kann ſich leicht die Wirkungen die⸗ 
ſes Stoßes auf die Erde vorſtellen, wenn die Maſſe des 
Cometen etwas betraͤchtlich iſt. Die Axe und die Umdre⸗ 
hungs bewegung der Erde wuͤrden verändert, werden, die 
Meere wuͤrden ihre vorigen Lagen verlaſſen, um ſich gegen 
den neuen Aequator bin zu ſtuͤrzen, ein großer Theil der 
Menſchen und Thiere würde in dieſer allgemeinen Ueber⸗ 
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ſchwemmung umkommen; oder durch den heftigen der Erde 
beygebrachten Stoß zerſtoͤrt werden, ganze Gattungen würs 
den zernichtet, alle Monumente der menſchlichen Induſtrie 
würden umgeftürzt werden. Man ſieht ferner, warum der 
Ocean hohe Berge bedeckt hat, auf welchem er unlaͤugbare 
Spuren ſeines Aufenthalts zuruͤckgelaſſen hat; man ſieht, 
wie Thiere und Pflanzen der ſuͤdlichen Kinder in den noͤrd— 
lichen Erdſtrichen haben exiſtiren konnen, wo man ihre Ue⸗ 
berreſte und Abdrucke findet; endlich erklaͤrt man die Neu⸗ 
heit der moraliſchen Welt, deren ſichere Monumente nicht 
über viertauſend Jahre zuruck gehen. Das menſchliche Ge— 
ſchlecht, auf eine kleine Anzahl von Individuen gebracht und 
in den klaͤglichſten Zuſtand verſetzt, ſehr lange einzig und 
allein mit feiner Selbſterhaltung beſchaͤftigt, hat alle Erinz 
nerung an Wiſſenſchaften und Kuͤnſte verlieren muͤſſen, und 
wenn die Fortſchritte der Civiliſation die Beduͤrfniſſe derfels 
ben aufs neue fühlbar gemacht haben; ſo mußte alles von 
neuem angefangen werden, als wenn die Menſchen erſt waͤ— 
ren auf die Erde geſetzt worden. Was es aber auch mit 
dieſer Urſache, welche einige Philoſophen dieſen Erſcheinun⸗ 
gen angewieſen haben, vor eine Bewandtniß haben mag; ſo 
kann man gegen ein ſo ſchrekliches Ereigniß waͤhrend der kur⸗ 
zen Lebeusdauer vollkommen geſichert ſeyn, um ſo mehr, 
weil die Maſſen der Cometen aͤuſſerſt klein zu ſeyn ſcheinen, 
und daher ihr Stoß nur locale Revolutionen hervorbringen 
wuͤrde ). 


F. 341. Die Trabanten des Jupiters, Saturns und 
Uranus bilden in dem Sonnenſyſtem kleinere Syſteme von 
Himmelskoͤrpern, welche auf ähnliche Art einander gegenſei⸗ 
tig ſtoͤren, wie die Hauptplaneten des Sonnenſyſtems. Die 
beynahe unter ſich commenſurablen Umlaufszeiten der Ju⸗ 
piterstrabanten (H. 104.) bringen ſehr merkliche Ungleich⸗ 
heiten in ihren Bewegungen hervor, welche La Place in dem 
vierten Band ſeiner Mechanik des Himmels unterſucht hat. 
Neben dieſen Ungleichheiten werden durch die Attraction der 


*) Expos, du Syst, du M. pag. 213. et sulv. 
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Sonne noch andere hervorgebracht, welche den Ungleichhei⸗ 
ten der Mondsbewegungen aͤhnlich ſind. 

Was fürs erſte die Lage der Ebene der Bahnen der 
vier Jupiters trabanten betrifft; fo iſt ſchon in dem 22aſten 
$. die Veraͤnderlichkeit derſelben erwähnt worden, deren Ges 
ſetze nach La Place folgende ſind. Die auf die Jupitersbahn 
bezogene mittlere Knotenlinie der Bahnen aller vier Traban⸗ 
ten fälle mit der Knotenlinie des Aequators des Jupiters 
zuſammen, welche eine retrograde ſideriſche Secularbewe— 
gung von 26,76 hat. Am erſten Januar 1801 um Mit⸗ 
ternacht war die jovicentriſche Lange des aufſteigenden Kno⸗ 
tens des Aequators des Jupiters in feiner Bahn gerechnet 
2314 27 54, und die, Neigung dieſes Aequators gegen 
die Jupitersbahn 35 31, welche in 100 Jahren um 
2ù8 zunimmt. Die mittleren Neigungen der vier Bahnen: 
gegen die Bahn des Jupiters find fur den erſten Januar 
1801 folgende: I. 3 5 24; II. 30 4 25; III. 3° 0. 28'5 
IV. 29 40 58: alſo gegen den Aequator des Jupiters ber 
ziehungsweiſe ;) 1 6“; 5 3/5 und 24 33“. Die letzteren 
Neigungen ſind conſtaut, und daher iſt die mittlere Lage die⸗ 
ſer Bahnen einer mit der Veraͤnderung der Lage des Aequa⸗ 
tors des Jupiters gemeinſchaftlichen Secularveraͤnderung un⸗ 
terworfen, vermoͤge welcher ihre mittleren Knoten in oo 
Jahren um 26/0 in Beziehung auf die Fixſterne zuruͤckge⸗ 
hen, und ihre mittleren Neigungen in TOO Jahren um 2',28 
wachſen. Die periodiſchen Veraͤnderungen der Neigungen 
laffen ſich ſo darſtellen. Die Bahn eines jeden Trabanten 
bewegt ſich gleichförmig und mit einer conſtanten Neigung 
gegen ſeine mittlere Bahn, ſo daß die wahre Lage der Bahn 
durch ihren Neigungswinkel gegen die mittlere Bahn und 
durch die Laͤnge ihres auf eben dieſe Bahn ſich beziehenden 
aufſteigenden Knotens gegeben iſt. Dieſe Neigungen und 
Knotenlaͤngen ſammt den ſideriſchen retrograden Bewegun⸗ 


gen der Knoten ſind: > 
Neigungen geen Längen der ge in der | Netrogr. ſid. Bew. d. N 
die mittlere Bahn, mittl. Bahn. 1. Jan. in 365 K T. 


8 1801. 
J. unmerklich „„ „ 
II. 2 18. 120 52“ 30“ 120 2 54% 01 
1II. 12 20 222 58 43 2 33 3 685 


IV. 14 58 70 28 45 O 41 29,17 
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Hieraus ergeben ſich die F. 222. angeführten periodi⸗ 
ſchen Veraͤnderungen der Neigungen. Noch finden einige 
kleinere Ungleichheiten in der Breite Statt, welche bey dem 
vierten Trabanten auf 2 25 ſteigen, bey den uͤbrigen aber 
kleiner ſind, und ohne ihren Einfluß auf die Dauer der Ver⸗ 
finſterungen nicht wuͤrden bemerkt werden koͤnnen. 


F. 342. Setzt man die jovicentriſche Länge eines Traban⸗ 
ten in feiner Bahn und vom Aequinoktialpankt der Erde an ge⸗ 
rechnet = v, die mittlere Neigung feiner Bahn gegen die Bahn 
des Jupiters = 2, und die Länge ihres aufſteigenden Knotens in 
der Ebene der letzteren Bahn gerechnet n; IP findet mau die 
mittlere jovicentriſche Breite 5 dieſes Trabanten über die Bahn 
des Jupiters durch die Gleichung Sin.b = Sin. i Sin. (vn) (N 
100. u. 2.). Wenn ; klein iſt; fo iſt nahe b = Sin. 5 +4 Sin. O, 
und Sin. 1 1 f 13. Hieraus findet fh O = ( A ) 
Sin. (v -n) - 23 din. 3 (vn). Fuͤr 1 = 35ſt 31 25 133 
alfo nahe 5 r Sin. (n). Da die in dem vorhergehenden §. 
angegebenen Neigungen mittelſt dieſes Ausdrucks aus den Beob⸗ 
achtungen abgeleitet ſind; ſo ſind eigentlich die Neigungen ſelbſt 
um 2,3 größer, 

Sey ; die Anzahl der vom 1. Jan. 1801 an verfloßenen julia⸗ 
niſchen Jahre; fo iſt die der Zeit & entſprechende Länge der mitte 
lere Knoten der Trabantenbahnen von dem Fruͤhlingspunkt der 
Erde an gerechnet = 314° 27° 54 - 0,267, + 50,18 = 
314° 27,54“ +49',85. t, und, wenn die Länge des erſten Ju⸗ 
piterstrabanten in feiner Bahn vom Fruͤhlingspunkt der Erde an 
gerechnet = geſetzt wird, feine mittlere Breite über der Ebene 
der 8 i 2 f 

= (35 5'234) Sin. (v- 31427 54¼/-40%83. f). 

Ebenſo findet ſich die miitlere Ie Breite des zwey⸗ 
ten Trabanten, wenn feine Laͤuge mit » bezeichnet wird, 

= (3° 4,25%) Sin. (b 31d 27° 54°°- 49483 F.). 

Ferner iſt die Länge des aufſteigenden Knotens der wahren 
Bahn des zweyten Trabanten auf feiner mittleren Bahn = 12 
I 52 50. 3 (10, 27 5401 E 5 Ba = 12° 52 5007 55 (129 2* 
3.910) =t; folglich nach H. 223. u. 4. die Verbeſſerung der mitt⸗ 
leren Breite 

= (27°49°) Sin. 1 5 50% f 2 3% r. 1). 

Daher find mit Ruͤckſicht auf die Veränderungen der Lagen 
der Trabantenbahnen die jovicentriſchen Breiten der vier Jupi⸗ 
terstrabanten über der Bahn des Jupiters 

J. 35 5,21, Sin. ( 314 27° 54/49/83. &) 
II. $ 58 4* 24” Sin. (9/3145 275 54% 49/83. t) 
27 49 Sin, (v“ 12° 52 50“ 4. 12° 2 34% or £} 
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. (v'’- 314° 27° 34/4083. f) 

+ ＋ 12° 20° Sin. (5, - 2220 58˙ 43% 2% 32. 23,55. 1 
2° 40 58, Sin. % 149 27“ 54, 40,83. f) 

IV. ö +14 58“ Sin. (v 70⁰ 28‘ 45 - 30% 07. 10, 
wo t die Anzahl der vom 1. Jan. 1801. an gerechneten juliante 
ſchen Jahre, und v, v“ u. ſ. w. die wahren jopicentrifchen Laͤn⸗ 
gen der Trabanten bezeichnen. Hieraus kann man nach F. 223. 
u. 5. 6. u. 7. die Neigungen der wahren Bahnen gegen die Bahn 
des Jupiters und ihre auf die letztere ſich beziehende aufſteigende 
Knoten berechnen. Die tropiſchen Umlaufszeiten der Knoten der 
wahren Bahnen auf ihren mittleren in Beziehung auf den Ae— 
quinoktialpunkt der Erde erhält man durch die Divifion des Um⸗ 
fangs mit ihren jährlichen tropiſchen Bewegungen, und fie find 
in julianiſchen Jahren ausgedruͤckt für den zweyten Trabanten 
2 20 9142, für den dritten = 141.7393, für den vierten 531,35. 
Die Neigungen werden am groͤſten, wenn dieſe Knoten mit dem 
aufſteigenden Knoten des Acquators des Jupiters zuſammenfal⸗ 
len, und am kleinſten, wenn ſie 180 Gr. von demſelben entfernt 
ſind, oder jene aufſteigende Knoten in den niederſteigenden des 
letzteren fallen. Dieſe Veraͤnderungen haben alfo zu Perioden 
die tropiſchen Umlaufs zeiten der erwähnten Knoten in Beziehung 
auf den Knoten des Aequators des Jupiters, und werden ge— 
funden, wenn man den Umfang mit dem Ueberſchuß ihrer jaͤhr⸗ 
lichen Bewegungen über die jährliche Bewegung des Knotens des 
Aequaters des Fupiters dividirt. Sie find 29,8798: 140,071; 
520,712 jul. J. Die Zeiten der gröften Neigungen koͤnnen aus 
obigen Gleichungen ſo gefunden werden. Soll z. B. die Neigung 
der Bahn des zweyten Trabanten am ardften ſeyn; fo muß fen 
314 27 34“ T 40% 8. f 12 52° 50° (12 27 3½9 1). f r. 3605 
wo 7 irgend eine ganze Zahl bezeichnet, oder (129 2“ 
33',74).6 = 58 24“ 56, + (T- 1). 360, woraus man erhält 

= 4,848 ＋ 29,8798 (7 1) Jahren. Verfaͤhrt man ebenſo mit 
den übrigen; fo ergeben ſich folgende Epochen der gröften Nek⸗ 
gungen: 1805 848; 1906, 146; 1968,803. Mittelſt dieſer und 
der vorhin angegebenen Perioden dieſer Veränderungen iſt nad? 
ſtehende Tafel der Epochen der groͤſten Neigungen des zweyten, 
dritten und vierten Jupiterstrabanten berechnet: 

e IT IV. 
1803,848 1906, 146 | 1968,805 
1775,08 1765,75 1448,093 
174,088 1624, 204 
1716,08 
108,328 
Maraldi fand die Neigung der Bahn des zweyten Traban⸗ 
ten am groͤſten zu Anfang der Jahre 1687, 1717, 1747 / und 
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1772 *), die des dritten in den Jahren 1633 und 1765 *). Die 
Epochen der kleinſten Neigungen werden aus den obigen gefuns 
den, wenn man die Hälfte der Perioden ihrer Veraͤnderungen 
dazu addirt oder davon ſubtrahtrt. Ehe La Place das Geſetz 
diefer Veränderungen durch die Theorie gefunden hatte, nahmen 
die Aſtronomen eine Bewegung der Bahnen des zweyten, drits 
ten, und vierten Trabanten auf der Bahn des erſten an. Da 
aber jede ſich auf einer eigenen Ebene bewegt; ſo waren dieſe 
Veränderungen zu verwickelt, als daß es moͤglich geweſen wäre, 
ihre Geſetze durch die Beobachtungen allein zu entdecken. 


§. 343. Wir komm en nun auf die Ungleichheiten der Bes 
wegungen der Jupiterstrabanten ſelbſt. Von den blos ſchein— 
baren Ungleichheiten iſt ſchon in dem 228 ſten H. gehandelt wor⸗ 
den. Die Perioden und Geſetze der Hauptungleichheiten der 
drey erſten Trabanten find dieſelben. Die Ungleichheit des 
erſten beſchleunigt oder verzögert feine Verfinſterungen um 
3.13 in Zeit, wenn fie am groͤſten iſt. Durch die Ver⸗ 
gleichung ihres Gangs mit den gegenſeitigen Lagen der zwey 
erſten Trabanten fand man, daß fie verſchwand, wenn dieſe 
Trabanten aus dem Mittelpunkt des Jupiters geſehen mit 
der Sonne zu gleicher Zeit in Oppoſition waren, daß ſie 
hernach zunahm, bis der erſte Trabant im Augenblick ſei⸗ 
ner Oppoſition dem zweyten um 45° voraus war, daß fie, 
wenn er um 90° voraus war, wieder verſchwand, hierauf 
mit entgegengeſetztem Zeichen bis zu 135° zunahen, und 
die Verfinſterungen verzögerte, von da an wieder albnahm 
und bey einem Abſtand von 180° verſchwand, endlich daß 
fie in dem zweyten Halbzirkel daſſelbe Geſetz, wie in dene 
erften befolgte. Hieraus folgt eine Ungleichheit in der Ber 
wegung des erſten Trabanten, welche vermoͤge der groͤſten 
Beſchleunigung oder Verzögerung der Verfinſterungen die— 
ſes Trabanten und feiner ſynodiſchen Bewegung auf 27164 
ſteigt, und dem Sinus des doppelten Ueberſchußes der mitt⸗ 
leren Laͤnge des erſten Trabanten uͤber die des zweyten pro⸗ 
portional iſt. Man feße die täglichen mittleren tropiſchen 
Bewegungen des Jupiters und feiner Trabanten beziehungs⸗ 
weiſe 1, u, u, u. ſ. w.; fo iſt die Periode dieſer Gleichung 

) La Lande Astronomie, T. III. n. 2984. pag. 162. 
%) A. 4. O. u. 3000. pag. 169. 


616 


380 a : 
e = 1,6273 Tagen = ı T. 18 St. 18,334 nur 


um 10,266 kleiner als die ſynodiſche Umlaufszeit des er⸗ 
ſten Trabanten (F. 404.), woraus folgt, daß ſie von einer 
Verfluſterung bis zu der naͤchſtfolgenden fi nur wenig Anz 
dert, und die daraus in den Zeiten der Verfinſterungen ent⸗ 
ſtehende Irregularitaͤt eine um vieles laͤngere Periode haben 
muß, welche auf folgende Art kann gefunden werden. Es 


iſt die ſynodiſche Umlaufszeit des erſten Trabanten = — 
Tagen; alſo ihr Ueberſchuß uͤber die Periode obiger Glei⸗ 


360 360 n'- 2m’! . 
chung =- ee = anne 360 T. Folglich 
iſt am Ende eines ſynodiſchen Umlaufs des erſten Traban⸗ 
ten der doppelte Ueberſchuß feiner Laͤnge über die des zwey⸗ 

ae u zn ki n ana 
ten um 26). Zn De mr 360 oder um = 300 
Grade größer als im Anfang deſſelben. Sey x die Anzahl 
der ſynodiſchen Umlaͤufe des erſten Trabanten, welche erfors 
dert werden, wenn jener doppelte Ueberſchuß = 360° wer⸗ 


den ſoll; fo wird ſeyn muͤſſen m 360.x=360, mit⸗ 


n'=-.; 


binx= wer Alſo kommen die Irregularitaͤten der 
Verfinſte ungen des erſten Trabanten nach einer Periode 
von en ſynodiſchen Umlaͤufen des erſten Trabanten, 


* 
odec wenn man mit einem ſynodiſchen Umlauf, welcher 
a iſt, multipl'cirt, nach einer Periode von re 
Tigen in derfelben Ordnung wieder, welche mittelft der 
F. 104: u. 197. angegebenen Bewegungen = 437,639 Ta⸗ 
gen gefunden wird 

Die Ungleichheit des zweyten Trabanten befolgt ein der 
Ungleichheit des erſten aͤhnliches Geſetz, nur mit dem Un⸗ 
terſchied, daß ſie beſtaͤndig das entgegengeſetzte Zeichen von 
dieſer letzteren hat. Sie beſchleunigt oder verzögert die Ver⸗ 
finſterungen, wenn fie am groͤſten iſt, um 15 15 und 
verſchwindet, wenn der erſte und zweyte Trabant zaaleich 
in Dpyofition mit der Sonne find. Wenn fie 00 Grade 
von einander abſtehen; ſo iſt die Verzoͤgerung der Verfinſte— 


— 
— 
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rungen des zweyten am gröften, bey einem Abſtand von 
180° verſchwindet fie wiederum, und von da an befchleunis 
gen ſich die Verfinſterungen, wie fie vorher ſich verzoͤgerten. 
Man ſchloß aus dieſen Beobachtungen, daß die Bewegung 
des zweyten Trabanten eine in ihrem Maximum auf 1° 4 
223 ſteigende, und dem Sinus des Ueberſchußes der mitt: 
leren Laͤnge des erſten Trabanten über die des zweyten pro⸗ 
portionale Ungleichheit habe, deren Zeichen dem Zeichen des 
Sinus, von welchem fie abhängt, entgegengeſetzt iſt. Die 
Theorie beſtimmt nicht allein dieſe Ungleichheiten, ſondern 
zeigt auch, was die Beobachtungen ſelbſt wahrſcheinlich mach⸗ 
ten, daß ſie das Reſultat zweyer Ungleichheiten iſt, deren 
eine von der Wirkung des erſten Trabanten abhaͤngt, und 
dem Sinus des Ueberſchußes der Länge des erſten über die 
des zweyten proportional iſt, die andere aber durch die Wir⸗ 
kung des dritten hervorgebracht wird, und ſich dem Sinus 
des doppelten Ueberſchußes der Laͤnge des zweyten über die 
des dritten proportional veraͤndert. Dieſe zwey Ungleichhei⸗ 
ten fließen aber vermoͤge der Beziehungen der mittleren Bes 
wegungen und der mittleren Rängen der drey erſten Traban⸗ 
ten aufeinander in eine zuſammen. Es iſt nemlich ($. 108.) 
I +21"- 31° ſehr nahe beftändig = 180° ; folglich ! -! = 180° 
+2('-7). Die Sinus der Winkel (1-4 und 20-1) find 
alfo dem Zeichen nach einander entgegengefeßt, aber der Größe 
nach einander gleich, und zwey Ungleichheiten, von welchen 
die eine dem Sinus von =“ die andere dem Sinus von 
2 (0-1 proportional iſt, verwandeln ſich in eine dem Si⸗ 
nus eines dieſer Winkel proportionale Ungleichheit, welche 
der Summe oder Differenz jener zwey Ungleichheiten gleich 
iſt, je nachdem ſie verſchiedene oder einerley Zeichen haben. 
Demnach iſt die Ungleichheit der Bewegung des zweyten Tra⸗ 
banten auch gleich dem Produkt von 1 4 22,3 in den Si⸗ 
nus des doppelten Ueberſchußes der Laͤnge des zweyten uͤber 
die Laͤnge des dritten, und ſie hat mit dieſem Sinus einer⸗ 
ley Zeichen. Hieraus entſteht, wie man bey dem erſten Tra— 


banten geſehen hat, in den Verfiuſterungen des zweyten Tra⸗ 
banten eine Ungleichheit, deren Periode = San Hi Tagen 
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iſt. Es ift aber ſehr nahe n + 2n = an” (F. 104.), mit⸗ 
hin - un an; folglich iſt dieſe Periode ebenfalls 
= 437,639 Tagen. 

Auf ähnliche Art fand man eine Ungleichheit der Be: 
wegung des dritten Jupiterstrabanten, welche auf 4 218 
ſteigt, dem Sinus des Ueberſchußes der mittleren Laͤnge des 
zweyten Trabanten uͤber die des dritten proportional iſt, 
und das entgegengeſetzte Zeichen dieſes Sinus hat. Sie iſt 
eine Folge der Anziehung, welche der zweyte Trabaut auf 
den dritten ausübt, fo daß der zweyte Trabant von dem ers 
ſten eine Perturbation leidet, welcher der durch den zweyten 
auf den dritten hervorgebrachten aͤhnlich iſt, und der zweyte 
Trabant wiederum durch den dritten eine derjenigen aͤhnliche 
Perturbation leidet, welche er in der Bewegung des erften 
hervorbringt. Dieſe zwey Perturbationen des zweyten Tra⸗ 
banten ſind es, welche, wie man vorhin geſehen hat, in eine 
dem Sinus des doppelten Ueberſchußes der Laͤnge des zweyten 
über die Laͤnge des dritten proportionale zuſammenfließen. Die 
Ungleichheit des dritten Trabanten bringt in feinen Verfinſte⸗ 
rungen eine Ungleichheit hervor, welche wie bey dem erſten 


und zweyten eine Periode von 437,039 Tagen hat. Denn 
A 5 5 1 5 r 6 
die Periode der Ungleichheit des dritten iſt = an und 


a ; 2 ; 360 
die ſynodiſche Umlaufszeit dieſes Trabanten iſt en; folge 
2 3 36 1 1 6 e 2 
lich 5 — er en. Waͤhrend eines ſy⸗ 
nodiſchen Umlaufs des dritten Trabanten waͤchst alſo der 
Ueberſchuß der Laͤnge des zweyten uͤber die des dritten um 


zu 360 Grade, und in e ſynodiſchen Um⸗ 
laͤufen des dritten um 360 Grade, nach welcher Zwiſchenzeit 
die Irregularitaͤt der Verfinſterungen in derſelben Ordnung 


wiederkehrt. Aber einer dieſer ſynodiſchen Umlaͤufe ift = 
„ folglich iſt die Periode der Ungleichheiten der Verfin⸗ 
ſterungen = en Tagen, oder diefelbe, welche in den 


N 1 Zul: 5 
Verfinſterungen des zweyten, mithin auch des erſten ſtatt 
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G 344. Bradley bemerkte zuerſt dieſe Periode von 
437 Tagen in den Ungleichheiten der Verfinſterungen des 
erſten und zweyten Trabanten. wargentin, welcher nach 
den Caſſiniſchen die erſten genaueren Tafeln der Verfinſte⸗ 
rungen der Jupiterstrabanten *) lieferte, dehnte dieſe Per 
riode auch auf die Verfinſterungen des dritten Trabanten 
aus, und ſchrieb dieſe Ungleichheiten den Einwirkungen der 
drey Jupiterstrabauten aufeinander zu, doch obne fie der Ana⸗ 
lyſe zu unterwerfen, welche damals noch nicht weit genug 
zu dieſer Unterſuchung vorgerückt war. Bailly und La 
Grange, welche ſich zuerſt im Jahr 1766 mit der Theorie 
der Perturbationen der Jupiterstrabanten beſchaͤftigten, fan⸗ 
den zuerſt dieſe Ungleichheiten, ſo wie ſie ſich auch zuerſt 
den Beobachtern darboten. da Place hat dieſe Theorie in 
dem achten Buch feiner Mechanik des Himmels ansführs 
lich entwickelt, und gefunden, daß die gegenſeitigen Bezie⸗ 
hungen der mittleren Bewegungen und der mittleren Laͤngen 
der drey erſten Trabanten, auf welche fi) das zuſammenflieſ⸗ 
ſen der zwey Ungleichheiten des zweyten Trabanten in eine 
Ungleichheit gruͤndet, nach aller Schaͤrfe wahr ſind. Sonſt 
muͤßten ſich dieſe zwey Ungleichheiten nach und nach von ein⸗ 
ander abſondern, und man müßte andere betraͤchtliche Uns 
gleichheiten finden, welches gegen die Beobachtungen iſt. 
Die Vorausſetzung, daß der Zufall die drey erſten Traban⸗ 
ten urſprünglich in die zu dieſen Verhaͤltnißen erforderliche 
Diſtanzen und Lagen geſetzt habe, war gegen alle Wahrſchein⸗ 
lichkeit, und es war ſehr wahrſcheinlich, daß ſie ihren Grund 
in einer beſonderen Urſache haben, welche er in der Wirkung 
dieſer Trabanten auf einander ſuchte. Die genaue Unterſu⸗ 
chung dieſer Wirkung zeigte ihm, daß ſie dieſe Verhaͤltniße 
nach aller Schaͤrfe wahr gemacht hat. Die neueren Unter⸗ 
ſuchungen, welche de Lambre uͤber die Bewegungen der Ju⸗ 
piterstrabanten durch die Vergleichung einer großen Anzahl 
von Beobachtungen derſelben angeſtellt hat, haben dieſen 
durch die Theorie gefundenen Satz beſtaͤtigt, und die ſehr 
kleinen noch übrig bleibenden Unterſchiede find allein den uns 
vermeidlichen Beobachtungsfehlern zuzuſchreiben (F. 104. u. 

) Sie ſtehen in der Sammlung astron. Tafeln. Berlin. 1776. 
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108.) Alſo ift genau die mittlere Bewegung des erſten 
Trabanten ſammt der doppelten mittleren Bewegung des 
dritten gleich der dreyfachen mittleren Bewegung des zwey⸗ 
ten, und die mittlere Laͤnge des erſten ſammt der doppelten 
mittleren Laͤnge des dritten weniger die dreyfache mittlere 
Laͤnge des zweyten 180“. Es iſt nicht noͤthig, daß dieſe 
Verhaͤltniße urſpruͤnglich nach aller Schärfe Statt gehabt 
haben, nur muͤſſen ſie wenig davon entfernt geweſen ſeyn, 
und alsdenn war die gegenſeitige Attraction der drey erſten 
Trabanten hinreichend, um dieſe Verhaͤltniſſe in aller Schaͤr⸗ 
fe hervorzubringen und zu erhalten. Aber der kleine Unter⸗ 
ſchied zwiſchen dieſen und den urſprünglichen Verhaͤltniſſen 
hat eine allein durch die Beobachtungen zu beſtimmende Un⸗ 
gleichheit hervorgebracht, welche ſich unter die drey Traban⸗ 
ten vertheilt, und von La Place mit den Namen der Libra⸗ 
tion bezeichnet wird, vermoͤge welcher die Verhaͤltniſſe der 
Bewegungen und Laͤngen dieſer Trabanten um jene mittle⸗ 
ren Verhaͤltniſſe hin und her oſcilliren, und ſich nur um ſehr 
kleine Groͤßen von ihnen bald auf der einen, bald auf der 
anderen Seite entfernen. Die Unterſuchung der Beobachtun⸗ 
gen hat gezeigt, daß dieſe Libration ſehr klein und ſelbſt un⸗ 
merklich ſeyn muß. Weder Secularungleichheiten der Ju⸗ 
piterstrabanten, noch ein Widerſtand des Mittels koͤnnen 
dieſe Verhaͤltniſſe ſtoͤren, denn dieſe Ungleichheiten ſind den⸗ 
ſelben Verhaͤltniſſen untergeordnet, in welchen die mittleren 
Bewegungen der drey erſten Trabanten zu einander ſtehen ). 


$. 345. Die Excentricitaͤt der Bahn des dritten Trabanten 
zeigt ſonderbare Anomalien deren Urſache La Place durch die 
Theorie entdeckt hat. Sie haͤngen von zwey verſchiedenen 
Mittelpunktsgleichungen ab, deren eine der Bahn dieſes Tra⸗ 
banten eigen iſt, und ſich auf ein Perijovium bezieht, wel⸗ 
ches eine jährliche Sideralbewegung von 2° 36 39% 17 hat, 
die andere aber von der Wirkung des vierten Trabanten und 
der Excentricitaͤt feiner Bahn abhängt, und ſich auf das Per 
rifovium dieſes letzteren bezieht, welches eine jährliche fider 
) Mec. cel. T: I. L. II. Ch. VIII. n. 66, pag. 342. und T. IV. L. VIII. 
Ch. VI. pag. 59, et suiv. 
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riſche Bewegung von 42 58,3 hat. Dieſe zwey Gleichun⸗ 
gen bilden miteinander eine veraͤnderliche Mittelpunktsglei⸗ 
chung, welche ſich auf ein Perljovium bezieht, deſſen Bewe⸗ 
gung ungleichfoͤrmig iſt. Hieraus entſtehen die §. 226, ans 
geführten Veränderungen der Gleichung des Mittelpunkts. 
Wargentin ſuchte dieſe Veraͤnderungen durch zwey Mittel⸗ 
punktsgleichungen darzuftellen, wurde aber, weil er die eine 
derſelben nicht auf das Perijovium des vierten Trabanten 
beziehen konnte, durch die Beobachtungen genoͤthigt, feine 
Hypotheſe aufzugeben, und kam auf die Hypotheſe einer ver⸗ 
aͤnderlichen Gleichung des Mittelpunkts, deren Veraͤnderun⸗ 
gen er durch die Beobachtungen beſtimmte, und diß leitete 
ihn ungefähr auf die F. 226. angezeigten Reſultate. 


Die Exceutricitäͤt der Bahn des vierten Trabanten iſt 
betraͤchtlich groͤßer als die der uͤbrigen, ſo daß die groͤſte Mit⸗ 
telpunktsgleichung auf 50 2“ ſteigt. Sein Perijovium hat 
eine jaͤhrliche directe Sideralbewegung von 42 58%. Eine 
andere der Mittelpunktsgleichung aͤhnliche Gleichung, welche 
aber nur auf 1 117,5 ſteigt, bezieht ſich auf das Perijovium 
des dritten Trabanten, ſo daß aus dieſen Gleichungen, wie 
bey dem dritten Trabanten, eine veraͤnderliche Mittelpunkts⸗ 
gleichung entſteht. E 


Aus der Wirkung der Trabanten auf einander entftehen 
noch einige kleinere Ungleichheiten, worüber man die Me⸗ 
chanik des Himmels nachſehen kann. Diejenige, welche 
durch die Attraction der Sonne hervorgebracht werden, ſind 
nicht ſehr beträchtlich, und denjenigen aͤhnlich, welche die 
Sonne in der Bewegung des Monds hervorbringt. Na⸗ 
mentlich hat der vierte Trabant eine der jährlichen Gleichung 
des Monds aͤhnliche von der mittleren Anomalie des Jupi- 
ters abhaͤngende Ungleichheit, deren Maximum = 1 83/33 
iſt, eine der Evection aͤhnliche von 21,69, und eine, wels 
che mit der Variation einerley Geſetz befolgt, und auf 4,2 
ſteigt. Die letzteren zwey Ungleichheiten find bey den übri⸗ 
gen Trabanten unmerklich. Die jaͤhrlichen (in einem Jahr 
des Jupiters wiederkehrenden) Gleichungen des dritten und 
zweyten Trabanten beivagen, wenn fie am groͤſten find 47,70 
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und 36,07. , Bey dem erſten iſt dieſe Gleichung ebenfalls 
unmerklich. 


Hienach ſind, wenn man die mittleren Laͤngen des erſten, 
zweyten Trabanten u. ſ. w. mit 2, (“, u. ſ. w. die Längen der 
Perijovien des dritten und vierten mit 2 und p, die mittlere 
Laͤnge des Jupiters mit J, und feine mittlere Anomalie mit A 
bezeichnet, die wahren Längen v“, v“ u, ſ. w. folgende: 

v i 27“ 16% 4 Sin. 2 (- 1 

1“ i104 22,3 Sin. 2% 19 

36% o) Sin. A. 
5% H. 913% Sin. (%- p 
＋4 5,1 Sin. ((% Y,) 
4 217,8 Sin. (% J) 
- 42,76 Sin. 4 
vW=AV 50, 2/0 Sin. (Iv - piv) 
- 111,5 Sin. (Ziv = 
- 17 53% 33 Sin. A. 

Nach de Lambre iſt für die Mitternacht des erſten Januars 
1750 g 1800 20“ 33° und y“ 309 26° 19°, Die mittleren 
Längen der Trabanten erhält man nach §. 108. 

Aus den Beobachtungen hatte de Lambre folgende tropiſche 
mittlere Secularbewegungen der drey erſten Trabanten, und Epo⸗ 
chen ihren mittleren Laͤngen für die Mitternacht des erſten Januars 
1750 gefunden *). 

mittl. Secularbeweg. mittl. Laͤngen 
in 36525 Tagen. am 1. Jan. 175% 
I 7432435 28° 10°%,34| 15 1“ 34%,5 
3702713 13 53,37 | zIıı 51 68 

UI. 1837852 0 48.90 10 16 10/9 

Die mittlere Bewegung des erſten ſammt der doppelten mitt⸗ 
leren Bewegung des dritten weniger die dreyfache mittlere Bewe⸗ 
gung des zweyten macht 9,03, ſehr nahe mit La place's Theo: 
rem uͤbereluſtimmend. Ferner macht die mittlere Laͤnge des ers 
ſten ſammt der doppelten mittleren Laͤnge des dritten weniger die 
dreyfache mittlere Laͤnge des zweyten 18890 53.9. Da der Uns 
terſchied zwiſchen dem Reſultat der Beobachtungen und dem auf 
die Epochen ſich beziehenden Theorem nicht beträchtlich iſt; fo 
hielt es de Lambre für ſchiklich, die Epochen feiner Tafeln dies 
ſem Theorem anzupaſſen, und auch in den mittleren Bewegun⸗ 
gen eine kleine Aenderung zu machen, ſo daß n‘+ an‘ -3n'‘=0 
wird. Die mittleren Bewegungen und die Epochen der Länge 
ſind alsdenn folgende: 

I, 7432435° 28% 2% 155 o 46,0 

3702713 13 53,3 | 311 50 25,3 
III. 1837852 6 49,0 10 15 15,0 
) Meéc. cel. T. IV. pag. 135. u. 136. wo bey der Epoche des zweyten 
Trabanten 346,021 ſtatt 346,052 1 zu leſen iſt. 
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wo man ſieht, daß die bey den Beobachtungen anzubringende 
Verbeſſerungen innerhalb der Graͤnzen der unvermeidlichen Bes 
obachtungsfehler liegen. 

Die Maſſen der Jupiterstrabanten und die Abplattung des 
Jupiters hat La Place mittelſt feiner Perturbationsformeln bes 
ſtimmt *), wobey er folgende durch die Beobachtungen gegebene 
Stuͤcke zum Grund legte: erſtlich die große auf 27716 30 im 
Bogen ſteigende Ungleichheit des erſten Trabanten zwey⸗ 
tens die große Ungleichheit des zweyten, deren Maximum 
= 19 422% 3 iſt, drittens die jährliche Sideralbewegung des 
Perijoviums des vierten Trabanten von 42 58¼ 5, viertens 
den auf das Perijovium des vierten Trabanten ſich beziehenden 
Theil der Mittelpunktsgleichung des dritten Trabanten, welcher 
auf 353/14 ſteigt, und die Mittelpunktsgleichung 50° 2'404 des 
vierten, endlich fünftens die ſideriſche jaͤhrliche retrograde Be⸗ 
wegung der Bahn des zweyten Trabanten auf ſeiner mittleren 
Bahn 12 2,54%. Hieraus fand er folgende Maſſen der Jupi⸗ 
terstrabanten, die des Jupiters zur Einheit angenommen: 

ie 0,0000173281 
II. | 0,0000232355 
III. |'0,0000426591 

Das Verhaͤltniß der kleinen Axe des Jupiters zu dem Durchs 
meſſer feines Aequators fand er 0,9286992 : 1, welches dem 
durch die Beobachtungen gefundenen Verhaͤltuiß von 13: 14 (F. 
109.) oder von 0,9285: 1 ſehr nahe kommt 9 

Ich bemerke noch, daß die veraͤnderliche Mittelpunktsglei⸗ 
chung des dritten Trabanten aus den zwey Gleichungen von wel⸗ 
chen fie abhängt, mittelſt der Ausdruͤcke n. 4. 5. C. u. 7. des 
223 ſten F. kann gefunden werden, wenn man 2 und den Coef⸗ 
ficlenten der zwey Mittelpunktsgleichungen, und u, N den auf 
die zwey Perijovien ſich beziehenden Anomalien des dritten Tra⸗ 
banten gleich ſetzt. f 


F. 346. Die Bahnen der Saturnskrabanten find bis 
jetzt zu wenig genau bekannt, als daß es moͤulich wäre, die 
Perturbationen dieſer Nebenplaneten zu berechnen Aber 
die vage ihrer Bahnen bieter eine der Aufmerkſamkeit der Geo⸗ 
meter und Aſtronomen wuͤrdige Erſcheinung dar. Die Bahs 
nen der ſechs erften ſcheiuen ſehr nahe in der Ebene des Rings 
zu liegen, indeſſen ſich der fiebente merklich davon entſernt. 
Es iſt naruͤrlich, dieſes als eine Wirkung der Anziehung 
des Saturns anzuſehen, welcher vermoͤge ſeiner Abplattung 


* Mec. cel. T. IV. L. VIII. pag. 12 et suıv. 
n Die von Pound angeſtellten Meßungen fuhrt Newton an in Prince. 
L. III. prop. XIX. 


* 
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die Bahnen der ſechs erſten Trabanten und feine Ringe in 
der Ebene feines Aequators erhält, Die theoretiſchen Uns 
terſuchungen, welche La Place über dieſen Gegenſtand ans 
geſtellt hat “), beſtaͤtigen dieſe Vermuthung, und zeigen, daß 
die Bahnen der Saturnstrabanten, fo wie die Jupiterstra⸗ 
banten ſich auf Ebenen bewegen, welche beſtaͤndig zwiſchen dem 
Aequator und der Bahn des Planeten durch die gemeinſchaft⸗ 
liche Durchſchnittslinie der letzteren durchgehen, und deſto 
mehr gegen dieſen Aequator geneigt find. je weiter die Tra⸗ 
banten von dem Saturn abſtehen. Dieſe Neigung iſt jedoch 
nur fuͤr den aͤuſſerſten Trabanten merklich, und den Beob⸗ 
achtungen zufolge 2136 27. Die Bahn des Traban⸗ 
ten iſt gegen dieſe Ebene geneigt um 155 54, und 
die jaͤhrliche ſideriſche retrograde Bewegung ihrer auf die letz⸗ 
tere Ebene bezogenen Knoten betraͤgt 396 ,1108, La Pla⸗ 
ce haͤlt aber dieſe Reſultate wegen der Ungewißheit der Be⸗ 
obachtungen nur für eine noch ſehr unvollkommene Approxi⸗ 
mation. e 

Ueber die Bahnen der Trabanten des Uranus find wir 
noch weniger unterrichtet. Nach Herſchels Beobachtungen 
ſcheinen ſich alle in einer auf der Ebene der Bahn des Ura⸗ 
nus ſenkrechten Ebene zu bewegen, woraus La Place auf eine 
ähnliche Lage der Ebene des Aequators dieſes Planeten ſchließt. 
Er zeigt“), daß die Abplattung des Uranus verbunden mit 
der Wirkung ſeiner Trabanten ihre verſchiedene Bahnen ſehr 
nahe in dieſer Ebene erhalten kann. 

Die Lage der Ebene der Bahn des ſiebenten Saturnstraban⸗ 
ten kann mittelſt der von Aa place gefundenen Geſetze der Ver⸗ 
aͤnderung ſeiner Bahn und der aus Bernard's Beobachtungen 
($. 227.) ſich ergebenden Beſtimmungsſtuͤcke auf folgende Art 
berechnet werden. 

Die jaͤhrliche ſideriſche Bewegung des aufſteigenden Knotens 
des Rings des Saturns und feines Aequators kann höchſtens 10“ 
betragen, und La Place vermuthet, daß fie nicht über eine Sea 
kunde gehen werde *), und die Veränderung des Neigungs⸗ 


winkels der Ebene des Rings gegen die Bahn des N i 
eben⸗ 


„ Mee. cel. T. IV. I. VIII. Chap. XVI. 
. Mec. cel. T. IV. I. VIII. Chap. XVII. 
r) Mec. cel. T. IV. L. VIII. Chap. XVI. pag. 188. 
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ebenfalls unmerklich. Man kann alſo die Ebene, auf welcher 
ſich die Bahn des fiebenten Sarurnstrabanten herumbewegt, als 
eine ſideriſch ruhende gegen den, Aegugtor des Saturns um 219 
36.27% und gegen die Ebene feiner Bahn um 89 23,33“ ge⸗ 
neigte Ebene betrachten. Die Laͤnge ihres aufſteigenden Kno⸗ 
tens in der Bahn des Saturns gerechnet iſt für das Jahr 1802 
= 170° 5114“ nach Schröter, welche wegen des Zuruͤckweichens 
der Aequinoktialpunkte jahrlich um 50%, r wachst. Auf dieſer 
fixen Ebene bewegt ſich die Bahn des ſiebenten Tabanten mit 
einer conſtanten Neigung von 15° 15/54“ herum. Im Jahr 1787 
war der Ueberſchuß der Länge des aufſteigenden Knorens des 
Rings uͤber die Laͤnge des auffleigenden Knotens der Bahn des 
Trabanten in der firen Ebene = 34 O, 30“ welcher Ueber⸗ 
ſchuß wegen der retrograden Bewegung des letzteren Knotens 
jährlich um 306¼ 1108 waͤchst. Dieſe Bewegung iſt einer auf 
5339“ 8 ſteigenden dem Sinus jenes doppelten Ueberſchußes 
proportionalen Ungleichheit unterworfen, fo daß, wenn & die 
von 1787 an verfloßene julianiſche Jahre ‚bedeutet, der Ueber⸗ 
ſchuß der Länge des aufſteigenden Knotens des Rings uͤber den 
der Bahn des ſiebenten Trabanten in der fixen Ebene 
= 34950564306”, 1168. 2 3219°,8 Sin. 2(34050°56 E306 1168 Hiſt. 
Die Bahn des Trabanten, die Bahn des Saturns und die 
fire Ebene bilden nun auf der Sphaͤre ein Dreyeck, deſſen eine 
Seite der in der letzteren Ebene liegende ſo eben augegebene Bogen 
iſt, welcher fuͤr jede gegebene Zeit kann berechnet werden. Die con⸗ 
ſtanten dieſer Seite anliegenden Winkel ſind 1515,54“ und 80 
23 33% woraus die Neigung der Trabantenbahn gegen die Bahn 
des Saturns und die dem Winkel 15 15, 54° gegenuͤberliegende 
Seite nach H. 223. können berechnet werden. Zieht man dieſe Seite 
von der für denſelben Zeitpunkt berechneten Lange des aufſteigen⸗ 
den Knotens des Aequators des Saturus in feiner, Bahn, welche 
= 170° 37,42“ + 50% f ift, ab; fo hat man die Länge des auf⸗ 
ſteigenden Knotens der Bahn des ſiebenten Saturnstrabanten 
in der Bahn des Jupiters gerechnet. Hienach findet ſich a 
Laͤnge d. gz d. 7. Trab. Neig. d. Bahn 
in der Bahn d. Sat. gegen d. B. d. Sat. 
4714 18519 14“ 50 23 O, 43“, 
1787 148 TT 42 22 42 2 
1801 147 30 41 22 38 2 res 
und wiederum nach F. 223. a i 
Laͤnge d. 22.7. Trab. Neigung der Bahn 


in der Ekliptik gegen die Ekl. 
> eee ee 
1287 144 5% 8 24 45 17 
1801 144 25 18 24 42 [/ 


Die im Jahr 1214 don Caſſini beobachtete Lage der Bahn 
7 


Vohnenbergers Aſtronomie, N * 
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dieſes Trabanten (F. 227.) weicht beträchtlich von der hier bes 

rechneten ab. Aber die Beobachtungen find nicht genau genug, 

= die Bewegungen diefer Bahn mittelft derſelben beſtimmen zu 
unen. 


— 


Fünftes Capitel. 


Von der Geſtalt der Erde und der Planeten, 

von dem Geſetz der Schwere auf ihren Ober— 

flächen, und von der Veraͤnderung der Lage 
N ihrer Umdrehungsaxen. 


F. 347. Die Planeten würden, wenn fie keine Axendre⸗ 
hung haͤtten, wegen der uͤberall gleichen Schwere ihrer Theil⸗ 
chen eine Eugelförmige Geſtalt haben muͤſſen. Ihre Umdre⸗ 
hungsbewegung entfernt ſie aber ein wenig von der Kugelgeſtalt, 
und die durch dieſe Bewegung entſtehende Schwungkraft erhöht 
fie unter dem Aequator und macht fie an den Polen abge⸗ 
plattet. So find die Umdrehungsaxen des Mars, Jupi⸗ 
ters und Saturns (F. 101. 109 118) kleiner, als ihre 
auf jener Axe ſenkrechten Durchmeſſer, und wenn die Erde 
unter dem Aequator nicht ein wenig hoͤher waͤre, als unter 
den Polen, ſo wuͤrde das Meer unter den Polen ſinken, ge⸗ 
gen den Aequator hin ſich erheben, und daſelbſt alles uͤber⸗ 
ſchwemmen *). Die Gradmeſſungen beweiſen, wie man in 
dem erſten Capitel des zweyten Buchs geſehen hat, eine uns 
ter den Polen zuſammengedruͤkte Geſtalt der Erde, und zeis 
gen, daß ſie einem elliptiſchen Sphaͤroid nahe kommt, wel⸗ 
ches durch die Umdrehung einer Ellipſe um ihre kleine Axe 
beſchrieben wird. Auf einem ſolchen ſich drehenden Sphaͤ⸗ 
roid koͤnnen weder die Richtungen der Schwere in einem 
Punkt zuſammenlaufen, noch kann die Kraft der Schwere 
ſelbſt unter verſchiedenen Parallelkreiſen dieſelbe ſeyn, wel⸗ 
ches mit den uͤber die Pendellaͤngen angeſtellten Beobachtun⸗ 
gen uͤbereinſtimmt (F. 267. u. f.). Zupgens erklärte die 
Verminderung der Schwere unter dem Aequator aus der 
durch die Axendrehung der Erde entſtehenden Schwungkraft, 
und ſchloß hieraus, daß die Erde eine unter den Polen zu⸗ 

) Newt. prince. L. III. prop. X VIII. 
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ſammengedruͤkte Geſtalt haben muͤſſe ). Newton gieng 
von der Vorausſetzung eines gleichfoͤrmig dichten elliptiſchen 
Sphaͤroids aus, und berechnete hienach das Verhaͤltniß des 
Durchmeſſers des Aequators zur Erdaxe = 230229 *). 
Suygens fand nachher dieſes Verhaͤltniß unter der Voraus⸗ 
ſetzung daß die urſpruͤngliche Schwere durchaus conſtant und 
nach dem Mittelpunkt gerichtet ſey, 5781577 . Wenn 
aber, wie die bisherigen Unterſuchungen gezeigt haben, die 
Schwere der Erdkörper aus den Attractionen aller materiel⸗ 
len Theilchen der Erde zuſammengeſetzt iſt; ſo haͤngt das 
Geſetz der Schwere der Körper au ihrer Oberfläche von der 
Geſtalt der Erde ab, welche ſelbſt wiederum von dem Geſetz 
der Schwere abhängt. Dieſe gegenſeitige Abhängigkeit der 
zwey unbekannten Größen erſchwert ſehr die Unterſuchung 
der Geſtalt der Erde. Maclaurin hat zuerſt gezeigt, daß 
eine flüßige Maße, welche eine Umdrehungs bewegung hat, 
und deren Theilchen ſich im umgekehrten Verhaͤltniß des 
Quadrats der Diſtanzen anziehen, im Gleichgewicht iſt, wenn 
fie die Figur eines elliptiſchen Sphaͤroids hat J). 


§. 348. Der Beweis dieſes Satzes gruͤndet ſich auf die in 
dem 280ſten §. bewieſenen Saͤtze, und auf folgende Eigenfchafe 
ten der Ellipſe und eines elliptiſchen Sphaͤroids. 8 
Es ſey A DBE (Fig. 134.) eine Ellipfe, deren Mittelpunkt 
€ und deren Axen AB und DE feyen, Man ziehe durch irgend 
einen von den Scheiteln verſchiedenen Punkt MM dieſer Elllpſe 
eine Parallele MR mit einer ihrer Aren AB, welche der Ellipſe 
noch in einem Punkt m begegnen wird (Kegelſchn. II. 8. Zuſ. 1.) 
und aus eben dieſem Punkt zwey gerade Linien ML, MK fo 
an die Ellipſe, daß fie mit der MR beyderſeits gleiche Winkel 
machen. Durch 7 und m ziehe man die Parallelen MN, mn 
mit der Axe DE, welche der Are AB in a und b begegnen, 
befchreibe über der geraden Linie ab als Are einer Ellipfe adbe, 
welche der erſteren ähnlich ſey und ähnlich liege, und ziehe an 
fie aus dem Punkt a die al, ak mit ML, MK parallel; fo 
) Hugenii Opera. T. III. pag. 99. 
#*) Princ. L. III. prop XIX. 8 „ 
%%) Hugenii Opera reliqua, T. I. De eauss gravitatis. Additam. 
+) In der Preisſchrift uͤber Ebbe und Fluth, welche dem dritten Band 
der von Je Seur und Jacquier veranſtalteten Ausgabe der Principien 


pag. 247. u. f. angehängt iſt, und in Treatise of Fluxions by Ma 
elaurin, Chap. XIV. | 
Rr 2 
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iſt 1.) 15 * = HN ML, je nachdem die letzteren Linien 


auf einerley, oder auf verſchiedenen Seiten von MN liegen. 
Bew. Weil Mg = gm (Kegelſchu. II, 8.); fo iſt ae ch, 
und die zwey Ellipſen find concentriſch. Man ziehe den Durch⸗ 
meſſer GH, welcher die K in 7 halbiere, mit dieſem durch 
den Punkt W die Parallele V, welche die MK, ak in Fund 
F ſchneide, durch Z die Parallele LO mit MV, welche der MR 
in P, der MK in &, und der Axe AB in 7 begegne, endlich 
ziehe man NO, Da HHH = HML. (Vorausſ.); fo iſt LP 
PS, und daher 


15 ssb. gelte in ON = 
MS = ML, und ON mit | ak F parallel (I, 34.). Der Durch⸗ 
meſſer GH halbiert alfo die VO in O (Kegelſch. IL, 15. Zuſ. 3.), 
mithin auch die mit ihr parallele Chorde aß der Ellipſe ah 
Es iſt aber f 


NM —= 2MJ 
= zUF+2F9 
= 4af + 2fo (VI, 2. und weil Na — 
und HL = No at weil Ma a), 
— 2N0 
= 27; 
folglich AM ML = 4af+-4fe 


= a0 = 2uk—ka-tal. 
Eben fo wird der Beweis für den andern Fall geführt, wo 
KM und ML auf verſchiedenen Seiten von MN liegen. 
Aus L, K und E ſeyen die Perpendickel LP, KR, xn au 
A und ab gefaͤllt; fo iſt 5 
2.) H S aap, je nachdem P und A auf einerley, 
oder auf verſchledenen Seiten von M liegen. 
Denn es iſt ſowoyl KL: E? _ op. ap: 
als M.; MF , ap; 
folglich auch K L ML: RM+ A = a: ap 
== 2ak: 2ap 
. = XML ML: zap (n. 1.). 
Alſo XL MP = aan ). a 
Wenn an einen beliebigen Punkt m einer Ellipſe (Fig. 135.) 
ein Halbmeſſer om, und eine Normallinie mn gezogen, und von 
deim Punkt 2, in welchem die letztere einer der Axen ab begeg⸗ 
net, ein Perpendickel ar gefällt wird; fo iſt 258 
3.) em mtr S dem Quadrat der anderen halben Are d + 
De w. Die Tangente mi an dem Punkt m ſchnelde die ver⸗ 
*) Andere Beweiſe dleſes Sotzes findet man in der Preißſchrift Maclau⸗ 
rig s. ect. III. Lemma, I. Cor. 4, und in Treat, of Flux. n. 625. 
pag. 521. 
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laͤngerte Are de in t. Man vollende das Parallelogramm etmk, 
ziehe kr, yr und durch m die Parallele mg mit ab. Da fo wohl 
npm als nrm N; fo geht ein über mn als Durchmeſſer bes 
ſchriebener Kreis durch ? und 7, und berührt die vit in m. Folg⸗ 
lich iſt uk ao = mpr (III, 32.), und meh + ry = mpr + 
zpk=2R, Mithin kann auch um das Viereck erpk ein Kreis 
beſchrieben werden (III, 22.), und es iſt erk = cpk (III ar.) 
= R, Die gerade Linie Ar fällt alſo auf das Perpendickel nr, 
und wegen der gleichen Winkel y, rkp III, 21.) verhält ſich 
em: my m: mr. Alſo iſt em «mr = m xmp d te gc 


cd (Kegelſchn. II, II. Zuſ. 7.), N a 
4.) Wenn ein elliptiſches Sphaͤroid (Fig. 136.) mit paralle⸗ 
len Ebenen gefchnitten wird; fo find die Dürchſchnittskinſen der 
krummen Oberfläche mit den ſchneidenden Ebz nen einander aͤhn⸗ 
liche Ellipſen. Es ſey fg die Durchſchnittsliuie der ſchneiden den 
Ebene mit einer durch die Axe de des Spharoids auf jene Chene 
ſenkrecht gelegten Ebene adbe, und durch einen beliebigen Punkt 
m des Schnitts fmg ſey eine Ebene xm mit der Ebene des Nee 
quators ab des Sphaͤrolds parallel gelegt; fo iſt die gemein 
ſchaftliche Durchſchnittslinie mr der Ebenen fmg und Ami auf 
der Ebene adbe ſenkrecht (XI, 19.). Und weil der Schnitt mt 
ein Kreis iſt, welcher Az zum Durchmeſſer hat; ſo iſt das Qua: 
drat von mr r Hr r (VI, 13). Man ziehe noch den Dan ch: 
meſſer kl des durch die Are gehenden ellſptiſchen Schnitts mit / 
parallel; fo verhält ſich vermoͤge der Eigenſchaften der Ellſpſe 
1 fr ig = d.: ch”, Alſo iſt der Schnitt fing eine 
Ellipſe deren Axen ſich wie ac: o verhalten, welches Verhölt⸗ 
niß für alle mit fmg parallele Schnitte daſſelbe bleibt, Nament⸗ 
lich iſt der Schnitt durch den Mittelpunkt e des Sphaͤroids, wel⸗ 
cher dem Schnitt fmg parallel iſt, eine Ellipſe, deren Axen den 
Durchmeſſern ab und Al gleich find. Hieraus folgt 2 
5.) Daß, wenn zwey aͤhnliche concentriſche und ähnlich lie⸗ 
gende elliptiſche Sphaͤroide mit einer Ebene geſchuitten werden ; 
die Schnitte ähnliche und concentriſche Ell pſen find. Denn dieſe 
Schnitte find vermoͤge n. 3. denjenigen ahnlich, welche entſte⸗ 
hen, wenn dieſe Körper mit einer durch ihren gemeinſchaftlichen 
Mittelpunkt gehenden der erſteren ſchneidenden Ebene parallelen 
Ebene geſchnitten werden, und dſe letzteren Schnitte ſind con⸗ 
centriſche aͤhnliche und aͤhnlich liegende Ellipſen. In dem beſou⸗ 
deren Fall, wo die ſchneidenden Ebenen mit dem Nequator der 
e parallel ſind, gehen die Ellipfen in concentriſche Krelſe 
ber. 


L. 349. Es ſeyen afdb, ageb (Fig. 137.) zwey einander 
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in der geraden Linie ab ſich ſchneidende Ebenen, welche ein Stuͤck 
von einem gleichfürmig dichten Körper abſchneiden, deſſen Theil⸗ 
chen einander im umgekehrten Verhaͤltniß des Quadrats der Ent⸗ 
fernung anziehen. Es ſeyen ferner @, c zwey auf der ab gege⸗ 
bene Punkte, ed ſey beſtändig parallel mit af, und die Ebenen 
ede, gaf auf der Ebene afdb ſenkrecht; folglich einander parallel. 
Mithin find auch ce und 4 einander parallel (XI, 10.), und, 
wenn dieſe Ebenen mit Beybehaltung ihrer auf afdb ſenkrechten 
Lage ſich um die Punkte e und à un gleiche Winkel drehen, cz 

arallel mit al, ch parallel ak. Folglich find die Winkel an den 

pitzen der pyramidenfoͤrmigen Körper caß und ek beziehungs⸗ 


5 u 


weiſe einander gleich (XI, 15.). Demnach verhält ſich 

1.) Die Gravitation von € gegen den 1 hr den Körper bee 
ſchriebenen pyramidenfdrmigen Körper ca zur Gravitation von 
@ gegen den Jam den Körper heſchriebenen pyramidenformigen 
Korper afk = ed; af (F. 289.). 

In 5 um einen Pepe dem erſten aͤhnlichen Koͤrper ſey 
ein pyramidenfdrmiger Korper 7 (Fig. 138.) beſchrieben wel⸗ 
cher dem /K (Fig, 137, ähnlich ſey und ähnlich liege; fo wird 
ſich die Grapitatihn @ gegen afk zur Gravitation von a“ gegen 
Fk“ verhalten wie F: f, (N. 289.), oder, wenn ab, a’b‘ 
ähnlich liegende Linien der zwey Körper find, wie ab; ab“. Man 
ziehe Fu, fin! auf ab, ab“ ſenkrecht; fo verhält ſich (§. 289. 
n. 1.) die Gravitation von @ gegen afk nach der Richtung ab 
zu der Gravitation von a“ gegen /, nach der Richtung a’b! 
wie apza'p’, oder, wegen der Aehnlichkeit der Figuren ay; 
efr, wie of; af! Sab: ab. Folglich verhält ſich auch die 
Summe der Graoltationen von a gegen alle in oder um den ers 
ſten Korper beſchriebenen pyramidenfoͤrmigen Körper zu der 
Summe der Gravitationen von 4“ gegen alle in oder um den 
zweyten Körper beſchriebenen wie ab: ab, (V. 22.) Alſo vers 
halt ſich auch f 

3.) Die Gravitation von a gegen den ganzen erſten Körper 
zu der Gravitation des ahnlich liegenden Punkts @’ gegen den 
ganzen dem erſten aͤhnlichen Körper = ab :@'b‘, ui 

Innerhalb eines holen Sphaͤroids (Fig. 139.), welches durch 
die Umdrehung eines ringförmigen durch zwey concentriſche aͤhn⸗ 
liche und Ähnlich ligende Ellipſen adbe, a’d’b’e' begraͤnzten 
Raums um die Axe da beſchrieben wird, befinde ſich ein Thell⸗ 
chen m, und es ſey durch den Mittelpunkt c des Sphaͤroids und 
durch m eine Ebene gelegt, Da dieſe den holen Körper in zwen 
gleiche und aͤhnliche Theile theilt; fa heben ſich die Attractio⸗ 
nen, welche die Theilchen des Sphaͤroids nach einer auf dieſer 
Ebene ſenkrechten Richtung auf dat Theiſchen m ausuͤben, auf 
beyden Seiten gegen einander auf, Man ziehe in der ſchneiden⸗ 
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den Ebene durch den Punkt m eine gerade Linie no, welche der 
aͤuſſeren Ellipſe in n und o, der inneren in p und 9 begegne, 
und halbire fie in A; fo ift, weil die Figuren aͤhnlich find und 
aͤhnlich liegen, auch x kg, und np = og. Man denke ſich 
entgegengeſetzte pyramidenfoͤrmige Körper, deren Spitze in m 
ſeyen, und deren Seitenlinien daſelbſt gleiche Winkel mit einan⸗ 
der einſchließen; fo verhält ſich die Gravitation gegen das Stuͤk 
og wie np:og (F. 289.). Dieſe Gravitationen find alſo eben⸗ 
falls einander gleich, und heben ſich gegen einander auf. Eben 
dieſes findet bey einem holen durch zwey concentriſche Kugelober⸗ 
flächen begraͤnzten Körper Statt, wie am Ende des 292ſten §. 
bemerkt worden iſt. 

3.) Es ſey adbe (Fig, 139.) ein gleichfoͤrmig dichtes Sphaͤ⸗ 
roid, welches durch die Umdrehung der Ellipſe adbe um die Axe de 
beſchrieben wird. Man ziehe einen Halbmeſſer o/, und nehme auf 
demſelben einen Punkt g nach Belieben; fo verhält ſich die Gra⸗ 
vitation eines in / befindlichen Theilchens gegen das ganze Sphaͤ⸗ 
roid zu der Gravitation eines in g befindlichen gegen eben dieſes 
Sphöroid, wie of: g. Wenn man nemlid von dem Sphärotd 
ein ihm aͤhnliches concentriſches und ähnlich liegendes Sphaͤroid 
a’d’b’e' hlnwegnimmt, welches den Punkt 8 auf feiner Oberfläs 
che hat; fo heben ſich die Gravitationen von g gegen die in dem 
Übrigen Raum befindlichen Theilchen gegen einander auf, wie fo 

eben gezeigt worden iſt. Folglich hat die auſſerhalb der Oberflaͤ⸗ 
che a‘d’b’e‘ befindliche Materie keinen Einfluß auf die Gravita⸗ 
tion von g gegen das ganze Sphaͤroid, und dieſe Gravitation 
iſt der Gravitation von & gegen das innere Sphaͤroid a e. 
gleich, welche ſich zu der Gravitation von F gegen das ganze Sphaͤ⸗ 
roid verhält, wie og: ef (n. 2). 


F. 350. Es ſey N (Fig. 140.) ein Punkt auf der Oberflaͤ. 
che eines liptifchen Srbärolds, and AMDBE ein Schnitt deſ⸗ 
felben durch die Axe PE. Da die ſchneidende Ebene das Sphäs 
roid in zwey gleiche und aͤhnliche Theile theilt; ſo faͤllt die Rich⸗ 
tung, nach welcher der Punkt M von dem ganzen Sphaͤroid ans 
gezogen wird, in die Ebene des Schnitts. Mau zerlege die 
Schwere von M gegen das Sphäro:d in zwey Kraͤfte, deren eine 
in der Richtung Mg auf Axe DE ſenkrecht, die andere in der 
Richtung Ma mit der Ave DE parallel, oder auf den Aequa⸗ 
tor AB ſenkrecht wirke; fo wird die erſtere der Schwere eines in 
4 befindlichen Theilchens gegen den ganzen Korper, die letztere 
der Schwere eines in g befindlichen Theilchens gegen eben dieſen 
Körper gleich ſeyn, Man beſchreibe, um dieſes zu bewelſen, 
in das Sphaͤroid ein ihm concentriſches ähnliches und ähnlich lie 
gendes Sphaͤroid adbe, welches den Punkt © auf feiner Oberflaͤ⸗ 
che habe. Vermdͤge H. 348. n. 5. find die Schnitte der Sphaͤroide 
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mit einer durch die gerade Linie MN gelegten Ebene Ähnliche und 
ähnlich liegende concentriſche Ellipſen. Sey 40 BE (Fig. 34.) 
einer dieſer Schnitte des aͤuſſeren, und adbe des inneren Sphaͤ⸗ 
roids mit derſelben Ebene. Durch einen beliebigen Punkt p der 
in der Ebene des Aequators liegenden Are ab der inneren Ellipſe 
ziehe man die Ordinate „, fodenn die geraden Linien al, aß, 
und durch M die ML, LR, M mit al, ab, ak parallel. Man 
denke ſich dieſe Sphaͤroide mit einer andern durch MN gehenden 
Ebene geſchnitten; fo entſtehen keilfdrmige zwiſchen den zwey 
ſchneidenden Ebenen liegende Aus ſchnitte der zwey Sphaͤroide, 
dergleichen in dem vorhergehenden F. ſind betrachtet worden, 
und zwar in dem aͤuſſeren Sphaͤroid zwey einander entgegenge⸗ 
ſetzte mit ihren Schneiden in der geraden Linie MN an einander 
ſtoßende. In oder um dieſe Ausſchnitte ſeyen den geraden Linien 
ML, MK, la, ak anliegende aͤhmiche pyramidenfdrmige Kör⸗ 
per beſchrieben, deren Spitzen in Mund à ſeyen; fo werden die 
Kraͤfte, mit welchen die Punkte M und 2 von dieſen Körpern 
angezogen werden, ſich verhalten, wie die geraden Linien ML, 
H, al, ah ($- 439. n. l.), und wenn man fie in andere zer⸗ 
fällt, welche mit AB und DE parallel wirken; fo werden fich 
die erſteren verhalten wie MP und MR, ap und ap (F. 2809.) 
Folglich verhält ſich die Kraft, mit welcher der Punkt J von 
den zwey an KM, ML anliegenden pyramidenförmigen Körpern 
nach der Richtung MER angezogen wird, zu der Kraft, mit wels 
cher der Punkt à von den zwey an al, aß anliegenden nach der 
Richtung ab angezogen wird, wie MRı MP zu aan, je nach⸗ 
dem KM und ML auf einerley, oder verſchiedenen Seiten von 
liegen. Weil aber Iy = pk, alſo lap =kap, LMR = 
NMR; ſo-iſt MR ı MP = aan (F. 348. n. 2.). Folglich find 
die genannten Kraft? einander gleich. Da nun dieſes auch von 
allen übrigen mit MAR und ab beyderſeits gleiche Winkel machen⸗ 
den pyramidenfoͤrmigen Körpern gilt; fo iſt die Kraft, mit wel⸗ 
cher der Punkt M von der Summe aller in oder um die zwey 
Ausſchnitte des Aufferen Sphaͤroids beſchriebenen pyramidenfoͤr⸗ 
migen Körpern nach der Richtung MR angezogen wird, beſtaͤn⸗ 
dig der Kraft gleich, mit welcher der Punkt a von der Summe 
aller in oder um den correſpondirenden Ausſchnitt des inneren 
Sphaͤroids nach der Richtung ab angezogen wird. Mithin ſind 
auch die Kraͤfte einander gleich, mit welchen die Punkte M und 
nach den parallelen Richtungen NR, ab von den Ausſchnitten 
des Anfferen und inneren Sphaͤroids angezogen werden. Dieß 
gilt aber auch von allen beyderſeits um gleiche Winkel gegen die 
durch Mund die Are des Sphaͤrolds gelegte Ebene geneigten Aus⸗ 
ſchnitten; folglich iſt die Schwere von M gegen das ganze Spbaͤ⸗ 
roid nach der Richtung Me Fig>1dor) der Schwere von @ ge⸗ 
gen das innere Sphaͤroid abe, mithin auch (Bew. von n. 3. 
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$. 319.) der Schwere von a gegen das ganze Sphaͤroid ADBE 
gleich. Eben fo wird gezeigt, daß die Schwere von M gegen das 
ganze Sphaͤroid nach der Richtung Ma der Schwere von y ges 
gen ein durch den Punkt gehendes dem erſteren concentriſches⸗ 
ähnliches und ähnlich liegendes Sphaͤroid, mithin auch (F. 349.) 
der Schwere 9 gegen das ganze Sphaͤroid 4 0 BE gleich ſey. 


F. 351. Die Schwere eines innerhalb des Sphaͤroids (Fig. 
140.) auf der geraden Linie MN liegenden Theilchens n gegen 
das Sphaͤroid 40 BE iſt feiner Schwere gegen ein mit dieſem 
concentriſches aͤhnliches und ähnlich liegendes Sphaͤroid gleich, 
welches en zum Halbmeſſer hat (Bew. von n. 3. §. 340.). Folg⸗ 
lich iſt die Schwere von u gegen das größere Sphaͤroid nach einer 
auf DE ſenkrechten Richtung genommen der Schwere von a ge⸗ 
gen das innere Sphaͤroid adbe gleich, wie man in dem vorher⸗ 
gehenden H. geſehen hat. Mithin werden alle gleich weit von der 
Are DE abſtehende Theilchen gegen dieſelbe hin mit gleicher 
Staͤrke angezogen. Eben ſo kann gezeigt werden, daß alle gleich 
weit von dem Aequator des Sphaͤroids abſtehende Theilchen ge⸗ 
gen denſelben hin mit gleicher Staͤrke angezogen werden. Und 
weil die Schwere in @ zur Schwere in 4 ſich verhaͤlt wie ca: 4; 
ſo verhält ſich auch die Schwere von Moder u gegen die Axe hin 


zu der Schwere von A wie A : A4. Eben fo verhält ſich die 


Schwere von M nad einer auf dem Aequator ſenkrechten Rich⸗ 
tung zu der Schwere in D wie Ma: D. 8 
Man ſetze die Schwere an dem Pol D (Fig. 140.) =p, 
und unter dem Aequator = a; fo verhält ſich, wie fo eben gezeigt 
worden iſt, 
die Schwere von 7 unt. 
nach der Richtung Par N 5 pl } = Ma: «Dr 
Schw. unt. . Schwere von U 
dem Aeguat. |" Ba der Nicht. N 5 = e: MH, 
Schw. unt.) w. unt. d. 
a Pol . 5 } Re 
olglich Schw. von 7 . chw. von N N N 
folgt ee der Richt. a 1 ve der Mit. 17 eee 
Nimmt man nun auf der ac die aG gegen den Mittelpunkt 
C hin ſo, daß 
Ma:aG . A. Ma: a. D. M; fe iſt MG die Rich⸗ 
tung, nach welcher der Punkt M von dem Sphaͤroid angezogen 
wird, und die Staͤrke dieſer Anziehung verhaͤlt ſich zu der Kraft, 
mit welcher der Punkt M nach der Richtung Ma angezogen wird, 
wie NG: Ma (F. 252). Es verhält ſich aber auch ca: Ma 
= M: Ma; folglich verhält ih ca: 28 . A: a. c. 
Fuͤr das Gleichgewicht wird aber erfordert, daß die Rich⸗ 
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tung MG der Schwere auf der Oberfläche des Sphaͤroids ſenk⸗ 
recht, mithin GM eine Normallinie an dem Punkt M des durch 
ihn gehenden elliptiſchen Meridians ſey; folglich muß ſich ver 


halten 
ca: 28 = AB; Param. von AB (Kegelſchn. II, 11. Zuſ. 9.) 


= AB’: BE (Kegelſchn. II. Erkl.9. , u. Elem. VI. 20.) 
alſo auch p.cA;a.cD= AB’; BE 


= Ac; * 
N n 1 
oder y: a Ac: . 


$. 352. Die in dem vorhergehenden $. bewiefenen Saͤtze 
werden auch alsdenn noch ihre Anwendung finden, wenn auf alle 
Theilchen des Sphaͤroids neben ihren gegenfeitigen Artractionen 
Kraͤfte wirken, deren Richtungen entweder auf der Axe oder auf 
dem Aequator ſenkrecht, oder zugleich ſolche, welche auf die Are, 
und ſolche, welche auf dem Aequator ſenkrecht ſind, wenn nur 
dieſe Kraͤfte, ſo wie diejenigen, welche aus den gegenſeitigen At⸗ 
tractionen der Theilchen des Sphaͤroids entſtehen, den Abſtaͤn⸗ 
den der Theilchen, auf welche ſie wirken, von der Axe oder von 
dem Aequator proportional find, Es ſeyen die aus der Anzie⸗ 
hung des Sphaͤroids und aus den fremden Kräften entſtehende 
Kräfte, mit welchen die Punkte D und A (Fig. 140.) nach den 
Richtungen De, Ac getrieben werden, m und u. Weil nun die 
Kraft, mit welcher das Theilchen M nach der Richtung Ma von 
dem Sphäroid angezogen wird, ſich zu der Kraft in P verhält 
wie Ma: De (F. 35 I.), und vermöge der Vorausſetzung jede der 
fremden auf M mit DE parallel wirkenden Kräfte zu ihrer Wir⸗ 
kung auf ein in D befindliches Theilchen ſich ebenfalls wie 
Ma; De verhält; jo verhält ſich die ganze Kraft, mit welche dat 
Theilchen V nach der Richtung Ma getrieben wird, zu der Kraft 
m, wie Ma: De, Eben ſo verhaͤlt ſich die ganze Kraft, mit 
welcher M nach der Richtung Mg getrieben wird, zu der Kraft 
n wie My: A. Wenn alſo MG die Richtung mittleren aus 
dieſen zwey Kraͤften zuſammengeſetzten Kraft iſt; ſo verhaͤlt ſich 
ca: a m. A: n. c ($. 35.) N 


Es ſey eArcD=min; fo iſt fürs erſte cA’:cD’ = 
m,cA;n,.cD=ca:aG. Alſo tft, wie man in dem vorherge⸗ 
henden H. geſehen hat, die Richtung, nach welcher ein auf der 
Oberflaͤche des Sphaͤroids befindliches Theilchen von dem Sphäs 
roid angezogen wird, auf dieſer Oberfläche ſenkrecht, und die 
Stärke dieſer Anziehung verhält ſich zu der Kraft nach der Rich⸗ 
tung Ma wie MG: Ma. Aber die Kraft in M nach der Richtung 
Ma verhält ſich zu der Kraft in B, wie Ma: De; folglich verhalt 
ſich die Kraft, mit welcher ein in DA befindliches Thellchen von 
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dem Sphaͤroid nach einer auf der Oberfläche des Sphaͤroids ſenk⸗ 
rechten Richtung angezogen wird zu der Kraft m unter dem Pol 
D, wie die auf den Aequgtor bezogene Normalliuie MG zu der 
halben Umdrehungsaxe D. Eben fo wird ein innerhalb des 
Sphaͤroids auf dem Halbmeſſer eM befindliches Theilchen m 
nach einer MG parallelen Richtung ing angezogen mit einer 
Kraft, welche ſich zu der auf M wirkenden verhält, wie ng; MG, 
weil die auf M und m nach der Richtung gerader auf der Axe 
oder auf dem Aequator ſenkrechter Linien wirkenden Kräfte ſich 
verhalten, wie die Abſtaͤnde dieſer Theilchen von der Axe oder 
von dem Aequator. e 


um zweytens zu zeigen, daß, wenn das Spbäroid flüßig 
iſt, die Saulen des Fluſdums einander an dem Mittelpunkt das 
Gleichgewicht halten; ſo ſeyen GR und gr auf dem Halbmeſſer 
ell ſenkrecht, Da die auf M und m nach den Richtungen MG, 
mg wirkenden Kräfte ſich wie MG zu m, verhalten; ſo verhal⸗ 
ten ſich dle auf eben dieſe Theilchen nach der Richtung des Halbmeſ⸗ 
ſers Me wirkenden Kräfte wie MR: mr. Und weil An: mr = 
IG ng Sell: em; ſo wächst die Schwere der in der Saͤule cM 
befindlichen Theilchen des Fluidums von dem Mittelpunkt o an ih⸗ 
rer Entfernung von dieſem Punkt proportional, woraus folgt, 
daß der Druck der Säule Me die Halfte des Drucks iſt, welchen 
eine ebenſo hohe Saͤule ausuͤben wuͤrde, deren Theilchen durch⸗ 
aus eine der Schwere in Mgleiche Schwere hätten, wie hernach 
gezeigt werden ſoll. Da nun die auf M nach der Richtung MR 
wirkende Kraft zu der Kraft nach MG fich verhaͤlt wie MR:MG, 
und die letztere zu der Kraft in D wie MG: ; ſo verhält ſich 
die Kraft MR zu der Kraft in D wie NMR: , und der Druck 


der Säule Me zu dem Druck der Säule De =z MN NR: 2B 


Es iſt aber on NR =cD* (F. 348. n. 3.) ; folglich halten 
die Säulen Me, De mit einander 15 dem Mittelpunkt c das 
Gleichgewicht. 


Daß aber der Druck der Säule o durch Z. MR gemef: 
fen werde, kann ſo gezeigt werden. Es ſeyen ac bd (Fig. 141.) 
zwey auf gleichen Grundflaͤchen ſtehende gleich hohe Saͤulen 
zweyer homogenen Fluͤßigkeiten, deren Theilchen in der Saͤule 
bd durch eine conſtante der geraden Linie ae proportionale Kraft 
gegen 5 hin getrieben werden. Auf die Theilchen der Säule ca 
aber wirke eine der Entfernung em proportionale Kraft, wel⸗ 
che an dem oberen Ende a dieſer Saͤule der conſtanten auf 
die Säule dd wirkenden Kraft ae gleich werde. Sey ae auf ca 
in a ſenkrecht, ef parallel mit ca, und die Diagonale ce des 
Rechtecks acfe ſchueide die durch m, m mit ge oder eb gezoge⸗ 
nen Parallelen mo, mio“ in n und n“. Die ef begegne dieſen 
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Parallelen in p und “. Da er 1 = c: ae; fo meſſen 
die Linien mn, min“ die in m, m' wirkende Kraft, und der Druck 
der Säule mm! würde ſich zum Druck der Saͤule oo“ verhalten 
wie mn: my, wenn auf alle Theilchen der Säule mm“ eine der 
mn proportionale Kraft wirkte, hingegen wie min! : mp, wenn 
dieſe Kraft der men“ proportional wäre, Folglich iſt das Ver⸗ 
haͤltniß des Drucks von mm’ zu dem Druck von 90“ beftändig 
groͤßer, als das Verhaͤltniß von mn: mp oder des Rechtecks mn 
zu dem Rechteck mp, aber kleiner als das Verhaͤltniß des Recht⸗ 
ecks mn’ zu dem Rechteck me, und ebenſo verhält es ſich mit 
den übrigen in gleichen Hohen befindlichen Theilen der zwey Saͤu⸗ 
len. Daher iſt das Verhaͤltniß des Drucks der ganzen Säule 
cd zu dem Druck der ganzen Säule Ab beſtaͤndig größer als das 
Verhaͤltniß der Summe in das Dreyeck ace beſchriebenen Recht⸗ 
ecke zu dem Rechteck af, aber kleiner als das Verhältniß der 
Summe der um das Dreyeck ace beſchriebenen Rechtecke zu eben 
dieſem Rechteck af. Mithin iſt das Verhaͤltniß des Drucks von 
ac zu dem Druck von db dem Verhaͤltniß des Dreyecks ace zu 


) \ j 
dem Rechteck db, oder dem Verhaͤltniß von z ca. ae: 154 4 
I 


gleich. 
Es verhält ſich alſo auch der Druck der Säule em zu dem 
Druck der Säule ca wie das Dreyeck emn zu dem Dreyeck cae 


em : cas, und der Druck der Säule am zu dem Druck der 


Säule ca wie ca ems : ca”, oder es iſt, wenn man den 
Druck der Säule ca = ca. ae ſetzt, der Druck der Säule am 


Drittens ſey p (Fig. 140.) ein innerhalb des Sphaͤroids lie⸗ 
gendes Theilchen, Pp eine von der Oberflaͤche an den Punkt p 
gehende Säule des Fluidums, und adbe ein mit dem Sphaͤroid 
ADBE concentriſches, ihm ähnliches und ähnlich liegendes Sphaͤ⸗ 
roid; fo wird der Druck der Säule Pp auf den Punkt p dem 
Druck der Säule Dd auf den Punkt d gleich ſeyn. Es liege Pp 
in der Ebene DBE, und feine Verlängerung ſchneide die Are 
AgB in k, die DEinf. Man ziehe PK, pk auf den Aequator 
AB; PI, pl auf die Are DE, und ki, lo auf Pf ſenkrecht; fo 
verhaͤlt ſich a 

die Attract. in y). (Attract. in D, 

nach der Richt. pi 1 oder m h Ei 

Aktract. in p 5 Attr. in - } . ö 

nach der Richt. 75 nach der Richt. pa) = Fi Pk, 
alſo Attr. in „ 

g nach der icht. 225 : . Y pins: 
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folglich iſt die Attraction in p nach der Richtung pi = —5 


N ph ; v 3 
= 1. C Dr weil y: : pi. Und weil das Theil⸗ 


chen p nach der Richtung pl mit einer Kraft angezogen wird, 
welche ſich zur Attraction in B oder zu n verhält, wie pl; B; 
fo iſt der nach der Richtung pf wirkende Theil dieſer Kraft 


b Ne al 
Neg. wel Ef: pl El: po. Folglich iſ die 


ganze nach der Richtung pf auf p wirkende Kraft 


n (b l „ (r. V. 
— m.” tr = =) 455 Wegen der conſtanten Verhaͤlt⸗ 


niſſe von yk: ph und von vl: f iſt der erſte Theil dieſer Kraft 
der Diſtanz „/, der zweyte der Diſtanz pf proportional, ſo daß 
jedes Theilchen “ der Säule Py von zwey Kraͤften nach der 
Richtung 57 getrieben wird, wovon die erſte der Diſtanz yy, 
die zweyte der Diſtanz „ proportional iſt. Folglich wird, wie 
vorhin gezeigt wurde, der von der erſten Kraft herruhrende Theil 


des Drucks der Saͤule Py gemeſſen durch 755 er (Ph 5 ph”), 
und der son der zweyten Kraft herruͤhrende Theil durch 
7 deep Hr 
25 5 (Ff). Daher iſt der ganze Druck der Säule Pp 
KN yg ne 18 „ 5 
= (5) (PR? - ph) + 55 = -H), 
2 175 e 25 (PL? - 7), weil phzph=Ph: Px, 
und L y Pf: PL. 
Es verhält fich aber vermdge Kegelſchn. II, 7. und II, 5. Elem. 
Fla d el? n 
7 e I fer: e 
es e et . — 
4 — 55 2 (Conſtr.); 
folglich. PL” Fi : e, + a" B eh”. 
Da nun . ep = (Borausſ); ſo iſt 
VVV 
20 Dr 3 . 
m — — — — 2 PR L 2 
aber 2 R e) = er wel f 5 S l 
folglich iſt, wenn man dieſe gleichen Großen zu den vorhergehen⸗ 
52 m 2 22 
den addirt, der ganze Druck der Säule Pe = h (- cd) 
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= dem Druck der Säule Dd, Auf ähnliche Art kann gezeigt 
werden, daß andere von der Oberflache des Sphaͤroids an das 
Theilchen v gehende Säulen gleich ſtark darauf druͤcken, und mit 
einander das Gleichgewicht halten; 


F. 353. Wenn alſo die Teilchen eines gleichförmig dichten 
fluͤßigen elliptiſchen Sphaͤroids einander im umgekehrten Verhaͤlt⸗ 
niß der Quadrate ihrer Entfernungen anziehen, und noch andere 
Kräfte auf die Theilchen des Fluidums entweder ſenkrecht auf die 
Axe des Sphaͤrolds wirken, welche den Diſtanzen von der Axe 
proportional ſich verandern, ober ſenkrecht auf die Ebene des Ae⸗ 
quators wirken, welche den Abſtaͤnden von der Ebene des Aequa⸗ 
tors proportional find, oder auch, wenn Kräfte auf die Theilchen 
des Sphaͤroids wirken, welche in ſolche zerlegt werden konnen, 
und die ganze an dem Pol D (Fig. 100. wirkende Kraft zu der 
an dem Umfang des Aequators in A oder B wirkenden ſich ver⸗ 
hält, wie der Halbmeſſer cA des Aequators zu der halben Axe 
cD des Sphaͤroide; fo iſt das Fluidum im Gleichgewicht. Jede 
der Oberfläche des Sphaͤroids concentriſche ähnliche und aͤhnlich 
liegende Oberflache adbe wird in allen ihren Punkten von dem 
uͤber ihr befindlichen Theil des Fluidums gleich ſtark gedruͤckt, und 
die Kraͤfte, mit welchen gleiche Theilchen an dieſen Oberflaͤchen 
gegen das Sphaͤroid gravitiren, verhalten ſich wie die zwiſchen 
den Oberflaͤchen und der Ebene des Aequators liegende Stuͤcke 
MG, mg der an die Oberflächen gezogenen Normallinien. 
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möglich iſt. Dieſe Frage haben Le Bendre *) und La Piace**) 
beantwortet, indem fie zeigten, daß eine gleichförmig dichte fluͤßi⸗ 
ge und ſich drehende Maſſe nur alsdenn im Gleichgewicht ſeyn 
konne, wenn fie die Figur eines ellipeiſchen Sphaͤrolds hat. Letz⸗ 
terer zeigte, daß der Körper eben dieſe Figur annehmen muͤſſe, 
wenn ſeine Schichten verſchiedene Dichtigfeiren haben ***), Dem⸗ 
nach mußte die Erde, oder ein anderer Planet, wenn fie anfängs 
lich flüßig und gleichfoͤrmig dicht geweſen wäre, vermdge ihrer 
Umdrehungsbewegung die Geſtalt eines unter den Polen zuſam— 
mengedruͤkten elliptiſchen Sphaͤroids angenommen haben, wie 
Newton vorausgeſetzt hat. Und weil die Schweren an der Ober- 
fläche dieſes Sphaͤroids den zwiſchen dem Aequator und der Ober⸗ 
flaͤche des Sphaͤroids liegenden Stuͤcken der Normallinien pro⸗ 
portional find; fo wird ſich, wenn man die Ercentricirät eines 
elliptiſchen Meridians = e ſetzt, die Schwere unter der Breite Z 


zur Schwere unter der Breite !“ verhalten wie Ve la- vi 


VI ea Sin- E (F. 137. n. f.) mithin die Schwere unter der 


f =1% —— 
Breite 1 zur Schwere unter dem Aequator = I N 99 7 


; Schw. unter d. 2 5 
Die Schwere unter der Breite ! wird alfo ſeyn BE: ent 
1 Sin 7 


2 1. 40 
= Schw. unt. d. Aequat. (( ge: Sin. J ＋ 24. e*Sin.2" + &c.) 


Daher würde, weil e ein fehr kleiner Bruch iſt, die Schwere 
von dem Aequator an gegen die Pole hin ſehr nahe dem Qua⸗ 
drat des Sinus der Breite proportional wachſen, wie man durch 

die Beobachtungen gefunden hat (F. 209. u. 270) : 
Ferner verhalten ſich die Würfel der auf einerley Are eines 
elliptiſchen Meridiaus der Erde ſich beziehenden Normallinien deſ⸗ 
ſelben, wie die denſelben Punkten entſprechenden Kruͤmmungs⸗ 
halbmeſſer der Ellipſe (Kegelſchn. II, 36. Zuſ. 8.) oder wie die 
Längen der eorrefpondirenden Meridiangrade; folglich wuͤrde die 
Schwere an verſchiedenen Orten der Erde den Kubikwurzeln aus 
175 Laͤngen der ihnen entſprechenden Meridiangrade proportional 
eyn. 


F. 354. Zu der Beſtimmung des Arenverhaͤltniſſes des Sphaͤ⸗ 
roids wird jetzt noch die Große der Attractionen unter dem Pol 
und unter dem Aequator erfordert. Es fen AD BE (Fig. 142.) 
ein gleichfoͤrmig dichtes durch die Umdrehung der halben Ellipſe 
DA um die Axe DE erzeugtes Sphaͤroid, und eine aus dem 

) Mem. de l’Acad. de Paris. 1782. 
) Mem. 1734. 
sr) Mee. cél. T. II. L. III. Chap. IV. n. 30. 
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Pol D an die Ellipſe gezogene gerade Linie DM ſchneide einen 
aus D als Mittelpunkt mit dem Halbmeſſer De beſchriebenen 
Kreis in N. Man ziehe N, VR auf De ſenkrecht, und neh⸗ 
me auf der RN die AK = DO, Wenn DK die krumme Li⸗ 
nie iſt, welche durch die Endpunkte aller nach dieſem Geſetz be⸗ 
ſtimmten Ordinaten AK durchgeht; fo iſt die Gravitation gegen 


das ganze Sphaͤroid an dem Pol D ee u (F. 289 . 
n. 5.). Die Gravitation in D gegen eine um DE als Durch⸗ 
De 


meſſer beſchriebene Kugel iſt aber = $=. Z, (F. 2y0,); folglich 


4 

verhält ſich die Gravitation des Theilchens D gegen das Sphaͤ⸗ 
roid zu feiner Gravitation gegen dieſe Kugel wie die Fläche DK GC 
u 2 De . | 

a Die Gravitation in A unter dem Aequator des Sphaͤroids 
ergiebt ſich aus der Gravitation unter dem Pol auf folgende Art. 
Man ziehe durch A die Parallele % mit der Are DE und lege 
durch dieſe zwey Ebenen, welche auf der Ebene des Aequators 
ſenkrecht ſeyn werden. Es ſeyen 4 BE, Adbe die zwey ellip⸗ 
tiſchen hiedurch entſtandenen Schnitte des Sphaͤroids, AM ſchnei⸗ 
de die Ellipſe ADEB in m, und einen aus A als Mittelpunkt 
mit dem Halbmeſſer Ad = De beſchriebenen Kreis in 2a. Man 
ziehe durch m die mg auf AB, und durch u die rk auf Ah ſenk⸗ 
recht, welche der gm in k begegne, und hkB ſey die krumme Linie, 
welche durch die Endpunkte aller nach dieſem Geſetz beſtimmten 
Ordinaten * durchgeht; fo wird die Gravitation von A gegen 
den keilfoͤrmigen zwiſchen den zwey Ebenen 40 BE und Adbe 


liegenden Ausſchnitt des Sphaͤroids gemeſſen durch e (F. 289. 


n. 2.) Man vollende das Parallelogramm DeGJ, und verlaͤn⸗ 
gere die Ordinate AK, bis fie der GJ in = begegnet. Wenn 
nun die geraden Linien DM, Am ſich ſo um die Punkte D und 
A bewegen, daß beftändig der Winkel ED M dem Winkel Am 
gleich iſt; fo find wegen der gleichen Seiten DN, An die Dreyecke 
DAN und Arn beſtaͤndig einander gleich mithin DR = Ar, 


R 1 
und Ga hr, Es verhält ſich aber (Kegelſchn. IL, 7.) 
gm” 4% N . 02" TE 
, = D EE: Qau* 
und wegen der ähnlichen Dreyecke Amn, DA 
A gms aM : D; folglich 
q q = M.: , 
alſo auch Ag: % = M DR, 
und Ag: AE = AB: DE. 


Nun aber wird vermoge der Couſtruction die dem Be: 0 
ent⸗ 
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entſprechende Ordinata o der krummen Linie DKG der Are 
DE gleich; folglich it OE oder DE-DO =cG-DO SAH. 
Ak (weil RK E DO) SK, und ö 
#}:aK=4AB:DE, 


Da nun die den gleichen Abſciſſen hr, Gx entſprechenden 
Ordinaten rk, KK der zwey krummen Linien B, GKD in 
dem gegebenen Verhaͤltniß von AB: E find; fo verhalt ſich 

auch die Flaͤche 5 der Flaͤche JGKD wie 48: DE = 
cA:cD, Wäre ADBE ein um den Durchmeſſer AB beſchrie⸗ 
bener Kreis, oder De e; fo wäre die Flaͤche DKGC = 3.4? 
C. 290. wenn man in Fig. 178. C auf B fallen läßt.), und die 
Flaͤche JGKD = De DKGC = 2cA - 304° . 
Folglich verhält ſich vermöge F. 289. u. 2. die Gravitation in A 
gegen den zwiſchen den Ebenen ABE und Adb> liegenden ſphaͤ⸗ 
roidiſchen Ausſchnitt zu der Gravitation in A gegen den zwiſchen 
denſelben Ebenen liegenden Ausſchnitt der um AB als Durchs 
meſſer beſchriebenen Kugel, wie = :4Ac, das iſt wie 

5 | 4A x — —— 
m —. ER 7 Ae, oder wie 2De’-DKGe zu 4cD?, 
Die Gravitation in A gegen das ganze Sphaͤroid iſt zu der Gra⸗ 
vitation in A gegen die um den Durchmeſſer AB beſchriebene 
Kugel in demſelben Verhaͤltniß. Denn jeder auf dem Aequator 
ſenkrechte Schritt des Sphaͤroids iſt eine der Ellipſe 408 E 
ähnliche Ellipſe (§. 348. n. 4.), und der correſpondirende Schnitt 
der um den Durchmeſſer des Aequators beſchriebenen Kugel iſt 
ein Kreis, deſſen Durchmeſſer diejenige Are des elliptifchen Schnitts 
iſt, welche der DE ahnlich liegt, und daher iſt das Verhaͤltniß 
der Gravitation in A gegen den elliptiſchen keilförmigen Körper 
zu der Gravitation in A gegen den correſpondirenden keilfor⸗ 
migen Ausſchnitt der Kugel beftändig dem Verhaͤltniß von 
2 DS. DK Oe: ge gleich. Folglich verhält ſich die Gravita⸗ 
tion in A gegen das ganze Sphäroid zu der Gravitation in A 
gegen die um den Durchmeſſer ihres Aequators beſchriebenen Ku⸗ 
gel wie 2cD° Flaͤche DKGe : 3c. Aber die Gravitation in 
A gegen dieſe Kugel verhaͤlt ſich zu der Gravitation in D gegen 
eine um die Axe DE als Durchmeſſer beſchriebene Kugel wie 
Ac: e (F. 200, ); folglich verhält, fich die Gravitation in A ges 
gen das Sphaͤroid zu der Gravitation in D gegen eine um DE 
als Durchmeſſer beſchriebene Kugel = Ae ( - DK Ge): ge. 
Da nun die Gravitation in D gegen dieſe Kugel ſich zu der Gra⸗ 
vitation in D gegen das Sphaͤroid verhält = c: Flaͤche 
DKGe, wie man zu Anfang dieſes $, fen S hat; fo verhält 
8 
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ſich die Gravitation unter dem Aequator in A gegen das Sphaͤ⸗ 
void zur Gravitation gegen daſſelbige unter dem Pol D 
rel (2.D° - DKGe) ; Su 0 j 
oder = 27D” De: 2DKG«. . 


F. 355. Der Flaͤchenraum DKGe aber kann fo gefunden 
werden. Wegen der aͤhnlichen Dreyecke DOM und DAN ver 
haͤlt ſich een 
Da”: QW = DR’: RM 
Aber : DN = 40° , (Kegetfän, II, 20; 
folglich De: QE= Ae. DR: D N 

Ke DE= A n : 4 HR . De. RN. 

Sey der Durchmeſſer AB des Aequators die größere Are der 
Ellipſe ADBE und Feiner ihrer Brennpunkte. Man ziehe DF; 
fo iſt dieſe = Ae (Kegelſchn. II, 1. Zuſ. 8.), und 

Ae. BR T D. R = Ae. DR . B (*. BR) 

5 = 7 + er”. DR“. 2 

Alſo iſt RK: DE = 4°. BR: B + F. DR. 

Man nehme auf der b die ef fo, daß D: , = DR;ch 
Alsdenn it F. DR SD. ef, 957 
De (De 4. 5 
SS 5 
. , 

= Ae ef: F. Bha, weil DR: D S ef: ef 
(Conſtr.). Eben ſo iſt unter der Vorausſetzung derſelben Con 
ſtructton für jede andere Ordinate RK“ (Fig. 143.) der krummen 
Linie DKG Br g 

K DEZ Ae Re: 2 I. 

Der Kreis Mu ſchneide die Df, Df’, DF in den Punkten 
14, S. Man ehe an den Punkt s des Kreiſes die Tangente 
st, welche der D/ in t begegne, ferner die Fr“, y auf D 
und die fr auf die Verlängerung von Df ſenkrecht; fo verhält ſich 

H, Fr = H, Do 5 g 

dene 
alſo : r = D: Die- BT; 

ff: ff ri. . Dr. Df: Dr..Df- Be 

2 5% L D FD Des 
e 2 s 2 7 
Daher iſt fr ffn se : F und, weilss ss‘, um ſo mehr 


und 1.) RK: DE Ae. DRA ’ 
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s ) f, Hi: t, A . 
Und 125 5 Dr: = 
fr! : sp 5 


ſo iſt V, : = If: B N 
— D 2 Df. gn: De; wenn man DS fs macht. 
Folglich iſt ff : fi- o = Ufis- Df. gr: is. Df. gr 
a A > Dr: , und weils , 


4. N um fo mehr ff: Hf Dfia; fe 
Da nun ſo 9 5 ; 700 ie 2 c (Seng 


IE ARTE Dein ch, 


und RK: DE — Ac. fn: F. Dj” (n. 1.) 
Te ET Er ee TS 
folglich 5. RH. RR! : DE (ff - ss‘) A De. Ac :. Eben fo finder ſich 
mitteiſt u. 2. U. 4. \ ) 
6.) RA.. RR DE (fies) > De. Ae: . 
Nun iſt ZE. A. 4. 2 De. ff 4. Dreyeck Dff’ und DE sg 
= 4, 3. De. 46, 4. Kreisausſchnitt Des‘; ſolglic Ef-) = 
4. Flache Fro, und AK. HH iſt der Inhalt eines in die Figur 
DRG beſchtlebenen Rechtecks, ſo wie RK. AH der Inhalt des 
correſpondirenden um die Figur beschriebenen. Alſo iſt das Verhaͤlt⸗ 
niß eines jeden in die Figur beſchriebenen Rechtecks zu dem Vierfa⸗ 
chen des correſpondirenden Raums ff beſtaͤndig kleiner, das Ver⸗ 
haͤltuiß eines jeden um die Figur beſchriebenen Rechtecks zu dem Bier: 
fachen ſein s correſp. Raum /, beſtaͤndig größer, als das gegebene 


Verhaͤltniß von De, Ae : F, oder von B: C zur Abkuͤrzung. 
Man ſetze die Summe aller in die Figur DKGe beſchriebenen 
Rechtecke 8 , die Summe der darum beſchriebenen = &“, und 
den durch die geraden Linien , FS und den Kreisbogen Sc be: 
graͤnzten Raum = A; jo iſt auch S: 4 1 B: C, und 844 
B: C. Da aun durch die Verminderung von AIR" der Ueber⸗ 
ſchuß von 5’ über § kleiner gemacht werden kann, als jeder ge⸗ 
gebene Raum (H. 240.); ſo verhaͤlt ſich die Flache DKGe zu dem 


Vierfachen der Flaͤche SFeS wie De, de: ch” Daher 


„ tel D a DEZ: 1 
iſt 2.) die Flaͤche DRG = g. m De (H c.) 
CR 
5.2.72 
= 2 Bi (eF- 68) 


2 cH 
Setzt man dieſen Ausdruck in die am Ende des 35 ſten H. 
2 
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gefundenen Proportion; fo wird das Verhaͤltniß der Gravitation 
gegen das Spharoid unter dem Aequator zu der Gravitation an 
dem Pol | 

Aer. S- D. F: 2c D. Ac (e e 

Ae c E 4 2Ac F X 

CD D O Ne D). 

c 5 ed — (er 
Man ſetze Y = 1; ſo iſt Y , und 7, iſt die 


Länge eines mit dem Halbmeſſer 1 beſchriebenen Kreisbogens, 
bal f 4 für eben dieſen Halbmeſſer = w iſt. Alſo vers 
aͤlt ſi 


tat. Gravit. an = 2 

8.0 n x ( dem Pol ) = (1 ++ w”) Arc. Tg. v w: 
20% Are. Tg. 1) VI. 

Man nehme die Gravitation an der Oberfläche einer mit dem 
Halbmeſſer 1 beſchriebenen Kugel von der Dichtigkeit 1, das iſt, 
die Geſchwindigkeit, welche dieſe Kraft in der Zeiteinheit er⸗ 
zeugen wuͤrde, zur Einheit des Maaßes der Attractionskraͤfte an; 
fo ift, wenn man den Inhalt einer mit dem Halbmeſſer De bes 
ſchriebenen Kugel = A“, und ihre Dichtigkeit der Dichtigkeit d 
des Sphäroids gleich ſetzt, die Gravitation an der Oberflaͤche 


dieſer Kugel = 5 (§. 290.). Der Inhalt M des Sphaͤroids 
0 


verhält ſich aber zu dem Inhalt einer um die Umdrehungsaxe DE 
als Durchmeſſer beſchriebenen Kugel, wie das Quadrat des Halb⸗ 
meſſers ſeines Aequators zu dem Quadrat ſeiner halben Axe; 
folglich iſt die Gravitation an dem Pol D der um DE als Durch⸗ 


meſſer beſchriebenen Kugel = ne Da fih nun dieſe Gravita⸗ 
C. 

tion zu der Gravitation in D gegen das Sphaͤroid verhält, wie 

en : 3DKGe (F. 354.) F: 34% (F- c) g. 35. h. 7053 

0 


Die Gravitation 2 f 3 Mae F. c 
TT 


9.) gegen das Sphaͤrdid — = 
an dem Pol D Fk 
3] w. Are. Tg. 2. 
e 2 5 


und vermoͤge der Proportionen n. 8. 


Die Gravit. à gegen M, 2) Arc. Tg. 15. 
10.) das Sphaͤrold ae - IE IA TER 
dem Aeguator 25 210 VT 


Sey die Umdrehungszeit des Sphaͤroids um feine Are = t; 


ö 


- 645 1 


fo iſt die Schwungkraft E in der Diſtanz 1 von der Umdrehungs⸗ 
axe = (F. 273. m. 2,), und unter dem Aequator des Sphaͤ⸗ 


8 Ab. 2 5 
roids . =v, Endlich muß, wenn das Fluidum im 


€ 
Gleichgewicht ſeyn ſoll, ſich verhalten a-v:p D: Ac; folge 
lich muß ſeyn 

Ac. a Ac. v . v, 


oder Ac. D. a Ac. D. uv = „2. 5 
Da. a V Yο — 2. 5 + er «DViı+w2,d, i wenn 
man ſtatt a und p ihre Werthe aus n. 10. u. 9. ſetzt, 


3. 55 r 
255 ( g) Arc. Tg.w-w) = Sr (w- Are. Tg. v) + 
Acne nn 
4 a eD’VYı-tw2 

gw Aera. BIT 
301 K) Arc. Tg. . 3w = bw 6 Arc. Tg. f. — ag . 5 


) 4 Ac. N. DVI = 


515 9 geſetzt wird, 


woraus man, wenn II. 
— 9˙ ＋ 22258 
erhält 2.) Arc. Tg. 10 = en 


Setzt man in n. 11. ſtatt des Inhalts des Sphaͤrbids ſei⸗ 
nen Werth J 4. Ac. c; fo wird 

13.) 90 =. 57, mithin iſt ö für ein Spaͤroid von einer ge⸗ 
gebenen Dichtigkeit umgekehrt dem Quadrat feiner Umdrehungs⸗ 
zeit proportional, und daher conſtant, wenn die Dichtigkeit und 
die Umdrehungszeit gegeben ſind. 5 

Wenn AB (Fig. 140.) die große, DE die kleine Axe einer 
Ellipſe, MG eine Normallinie an dem Punkt M, die Breite 


AGM = L, und die Excentricitaͤt = e iſt; ſo i 
— ı 2 
G re G. 187. u. 30. 

\ 1-8 Sin. L 
—.— DN — 
Aber 18 Sin. T e e Cos. La = (10 (14 Cos. 1°); 
folglich ſt 
LT d es verhält. fi 
a - und e verhaͤ 


6 1 0 
* 1 


7 — — 3 \ 
＋ 2 Cos. : 1 2 D: GM 
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= Schwere in D: Schwere in II (F. 352. 0.1.) 
— 3 ww Art. Tg. 10 
Alſo iſt, wenn man die Schwere in M = 2g = der doppel⸗ 
ten Fallhoͤhe in der erſten Sekunde unter der Breite L ſetzt, 
M - Arc. Tg. 
14.) 28 = = . 
D w’V I n Cos. L= 


: Schwere in M (n. 9. . 


52 3 — A. N N 
Hieraus folgt 75 => e „ und wenn man dies 
ö 28 1% V 1 e 
fen Ausdruck in n. 11. ſubſtituirt, 
2 He. r 30 Are. Tg. 10 VI 22 
150. 0% . , 
I＋ 29 Cos. L 
Wenn der Halbmeſſer 40 des Aequators, die freye Fallhöhe 
g in der erſten Sekunde unter einer gegebenen Breite E, und 
die Umdrehungszeit 2 gegeben find; fo hat man zu der Beſtim⸗ 
mung der zwey unbekannten Groͤßen g und w die zwey Glei⸗ 
chungen n. 12. und 15., mittelſt welcher 19, und das Verhaͤlt⸗ 


niß der Aren Vı+w2 21 gefunden werden koͤnnen. 
Sey G die Länge eines unter der Breite L gemeßenen Mes 
ridiangrades; ſo iſt 


180. C Ac Na 23 
Ae = (45) (eas fn 25) (g. 287. f. 60 


D 
180. G eD —2 583 5 
F e e er )2, Man ſetze dieſen Werth 
von Ac in n. 15.; ſo wird, weil 
Be 9) 1 
it, 
«2 WI 8 
360. . c 3 (1% Arc. Tg. 10 (1 ＋ 2 Cos. 2 N 

16.) 9 ie en . FFF „oder 


auch, wenn die Linge des einfachen Sekundenpendels unter der 
Breite L mit! bezeichnet wird, vermoͤge §. 259. n. 2. 


720. f 30 Arc. Te.w) (I C7 C) 
OLE Tr Saar Ver Poser 
Aus dieſer Gleichung verbunden mit der Gleichung v. II. 
erhält man mittelſt der Länge 4 des einfachen Sekundenpendels 
und der Größe G eines Meridiangrades, beyde unter der Breite 
L beobachtet, die Werthe von q und W. 2 
Da Are. Tg. 1 = w- 3 0 . % 4 1 + &c. ſo iſt, wenn 
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man dieſe Reihe in die Gleſchung n, ı1, ſetzt, und beyderſeits 
mit E multiplleirt, 

9 . 3g 1 e οπτ . zον²⁰, alſo wenn man beyder⸗ 
ſeits gw abzieht, und mit 2.3 Nee . 

3 % 5 % ＋. &c. 9, mithin 

wagt &c. 0 

Es ſey L. =45°; fo it Cos. L. , und, wenn man in 

n. 17. obige für Arc. Ig. gegebene Reihe ſetzt, und die gehd: 
rigen Reductionen macht, a 


— 220. C 1792 ; 
9 ＋＋ * 10 1 . 20 % &c. ), oder weil 1 nahe S5 gift, 


20. G 
9 = (15% 4. Ke.) 

„=: 720. & 720. GN? \ 

TI m.2112 4 ml. =) + Ko. 

Setzt man die freye Fallhöhe unter dem Aequator g“, die 
Pendellaͤnge daſelbſt = 27, und den Breitengrad = G“; fo iſt 
vermoͤge n. 15. u. 17. 

2 Ac 
18.) 0 = g ( Ke.) 


N Se : 
e (F- &), 
und daher 9 ſehr nahe gleich dem Exponenten des Verhaͤltniſſes 
der Schwungkraft unter dem Aequator zu der daſelbſt beobachte⸗ 
ten Schwere 29“. 5 
Vermöge der Beobachtungen iſt für eine Breite von 459 
G.= 50007, Toiſ. (§. 143.) , f N 
2 = 0,5097219 Toiſ. (F. 269.), und 7 = 23 St. 56° 4½¼ 
(F. 44.) . Hieraus findet fich f 
g = 0,00344872 5 w? S o,oo8685 523 VI 1500433337 
und das Verhaͤltniß der Erdare zu dem Durchmeſſer des Aequa; 
tors = 230,767 : 231,767 = 229: 229,99 ſehr nahe mit Newron⸗ 
ubereinſtimmend (F. 347.) 1 E 
Wenn g Hein iſt; ſo iſt ſehr nahe w? = 39, und 


II 


Vıtw2=1 1 
. nahe = 10. 


702 VI 

Alſo iſt das Verhaͤltniß des Ueberſchußes des Halbmeſſers 
des Aequators über die halbe Are zu dem Halbmeſſer des Aequa⸗ 
tors nahe = 3 502: x, oder = 4 9: „ d. I die Abplattung des 
Sphaͤroids iſt ſehr nahe zig = ne (u. 13.). Man bezeich⸗ 


ne die Abplattung eines gleichförmig dichten Sphaͤroids, deſſen 


648 


Umdrehungszeit t und Dichtigkeit cl iſt, mit ; fo ift wenn man 
eben dieſe auf ein anderes gleichförmig dichtes Sphaͤroid ſich bes 
ziehende Großen mit t“, d“ und a bezeichnet, 


4. . und daher 
10.) 4 : a = fl, ad“: tad. 
Hienach wäre die Abplattung des Jupiters = 
330 (39788 ). , 3 T287 (F. 44. 109. 304.) 2 
. = 315 oder 9709 
Die Beobachtungen geben Er (F. 10g. ). 

Ebenſo findet man die Abplattung des Saturns unter der 
Vorausſetzung einer gleichfoörmigen Dichtigkeit = 2/57. Dieſer 
Planet hat aber vermoͤge der Beobachtungen eine von dem ellip⸗ 
tiſchen Sphaͤroid abweichende Geſtalt ($. 118.) 

Die Abplattung der Sonne findet ſich mittelſt der Umdre⸗ 
hungszeit 25 T. 10 St. (F. 38.), und ihrer $. 304, angegebenen 
Dichtigkeit = 37238, ſo daß die ſcheinbare Größe der halben Are 
der Sonne nur um 0, 026 kleiner wäre, als die ſcheinbare Größe 
des Halbmeſſers ihres Aequators, welches fuͤr die Beobachtungen 
unmerklich iſt. 5 


F. 356. Wenn die Gleichung n. 12. des vorhergehenden §. 
mehrere mögliche Wurzeln hätte; ſo wuͤrden derſelben Umdrehungs⸗ 
zeit mehrere Sphaͤroide entſprechen koͤnnen, bey welchen das 
Gleichgewicht moͤglich waͤre. Man ſetze 
7 nr Arc. Tg. w; ſo muß, wenn das Gleichgewicht 
ſtatt finden ſoll, vermöge der Gleichung n. 12. F. 356. 7 0 
ſeyn. Man denke ſich eine krumme Linie, deren Aſciſſen w, und 
Ordinaten / ſeyen; ſo wird, weil / =o für w=o, die krum⸗ 
me Linie die Axe der Abſeiſſen ſchueiden, wenn W o. Von 
dieſem Punkt an werden die Ordinaten anfaͤnglich poſitiv ſeyn, 
und bis zu einer gewißen Graͤnze wachſen, hierauf abnehmen, 
und negativ werden, ſo daß die krumme Linie die Axe der Ab⸗ 
ſciſſen zum zweytenmal ſchneiden wird. Da aber fuͤr einen groſ⸗ 
fen Werth von u die Ordinate / wieder poſitiv wird; fo muß 
die krumme Linie die Axe der Abſciſſen zum drittenmal ſchneiden. 
Man findet ferner, daß es nur zwey poſitive Abſciſſen giebt, 
welchen ein gröfter oder kleinſter Werth der Ordinate „ entſbre⸗ 
chen kann; folglich kann die krumme Linie der Axe der Abſciſſen 
auſſer ihrem Anfangspunkt in nicht mehr als zwey Punkten au 
einerley Seite des Aufangspunkts der Abſeſſſen begegnen. Und 
weil für gleich große positive und negative Abſciſſen die Ordina⸗ 
ten 7, das Zeichen bey Seite geſetzt, einander gleich find; ſo 


J Princ, L. III. prop. XIX. 
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find nicht mehr als zwey verſchiedene Werthe des Quadrats von 
av möglich, welches allein in dem Ausdruck des Axenverhaͤltniſſes 
vorkommt. Alſo giebt es fuͤr eine gegebene Umdrehungszeit nicht 
mehr als zwey Figuren, bey welchen das Gleichgewicht beſtehen 
kann. d' Alembert hat zuerſt die Bemerkung gemacht, daß eis 
ner gegebenen Umdrehungszeit mehrere Axenverhaͤltniſſe entſpre⸗ 
chen konnen *), La Place hat gezeigt, daß nicht mehr als zwey 
möglich ſeyen *). Wenn klein iſt; fo iſt der zweyte Werth 
von 10 ſehr groß, fo daß, wenn man 1 = Tang (S- 4) ſetzt, 
x ein ſehr kleiner Bogen If, Es iſt aber = Cotg. x, & = 
1 


Arc. Te. 7 = 77 355 + 3 - &c, folglich Arc. Tg. a0 E -& 


1 1 
— L 
2 — 
— 7 —— 


pi Er + &c. welche Reihe deſto ſchneller con⸗ 


vergirt, je größer w iſt. Setzt man dieſen Aus druck in die Gleis 
Dura n. 12. F. 355,5 fo erhält man durch die Umkehrung der 
eihe 


= 2 4. 4 64 
2 K 2% AR (1-365 A &. 


18 21356195. > 2,5464791, 478883. 9 + &c. 


In Beziehung auf die Erde iſt J = 0,00344872 (§. 355.) . 
welcher Werth von 9 in den vorhergehenden Ausdruck geſetzt, 


giebt 1) = 680,672, und Vi = 680,579. Demnach koͤnn⸗ 
te, wenn die Erde fluͤßig und gleichförmig dicht wäre, das Gleiche 


gewicht ihrer Theilchen bey der gegenwaͤrtigen Geſchwindigkeit 
ihrer Axendrehung auch alsdenn beftehen, wenn ſich ihre Axe zu 
dem Durchmeſſer ihres Aequators verhielte, wie 1 680,688. 

Je größer der Werth von 9 wird, deſto näher ruͤcken die zwey 
uͤbrigen Durchſchnittspunkte der krummen Linie mit der Are der 
Abſeiſſen zuſammen, und die krumme Linie beruͤhrt die Axe der 
Abfeiffen nur noch in einem Punkt, wenn der Werth von 9 fo 
beſchaffen iſt, daß fir yo die Tangente der krummen Linie 
mit der Are parallel ift, mithin mit ihr zuſammenfaͤllt. DIE 

A \ 62 2 1 
[2 m — * Wir 
findet ſtatt Waun? CE) Ge iſt \ g noch groͤſ⸗ 
fer; fo ſchneidet die krumme Linie die Axe der Abſciſſen auſſer in 
dem Anfangspunkt derſelben nicht mehr; ſo daß die Werthe von 
20 in der Gleichung n. 12. F. 355. unmoglich werden. Setzt man 
obigen groͤſten Werth von 9 in die Gleichung n. 12.; fo erhält 
man die Gleichung N 
*) Opuscules Mathem. 1768. he 
8 de PAcad. R. de Sc. 1282. und Mec. cel. T. II. L. III. Ch. 
„III. 20. 
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welcher der Werth 2,5292 von 1 Genuͤge leiſtet. Mittelſt dieſes 
Werths von w erhält man den correſpondirenden Werth von 


9 = 09,337007 , und Vis findet ſich = 2,7197. Das Arens 

verhaͤltuiß des Sphaͤroids iſt alſo in dieſem Fall = 2,7197: I. 

Seyen t, t, die Umdrehungszeiten zweyer gleichfoͤrmig dichten 

flüßigen Maſſen, d, d“ ihre Dichtigkeiten, und 9, 9 die corre⸗ 

ſpondirenden 10 15 9; ſo verhaͤlt ſich vermoͤge n. 13. §. 355 · 
g;g = kad: t. ad. 5 

Soll nun 9“ dem beſtimmten Werth o, 337007 gleich werden; 
fo muß ſich verhalten 9: 0,3372007 . d“: H. d, und für ei⸗ 
nerley Dichtigkeit 9: 0.337007 Sts: t. In Beziehung auf die 
Erde hat man gefunden g = „00344872 (F. 355.) ; folglich iſt 
in Beziehung auf eine mit der Erde gleich dichte Maſſe die Umdre⸗ 
hungszeit, welcher der Werth o, 337007 von g entſpricht = (23 St. 

6747) Vs 2 St. 25° 16,37. Soll einer anderen 
Maſſe, deren Dichtigkeit ad“, derſelbe Werth von 9 entſpre⸗ 
chen; fo muß 77. 0, .d, mithin it. = Vd“: Vd ſeyn. 
Man hat alſo zu der Beſtimmung der Umdrehungszeit t“ dieſer 
Maſſe, bey welcher das Gleichgewicht aufhoͤrt moͤglich zu ſeyn, 
die Gleichung t“ = (2 St. 25, 16,37) Va 

Hieraus folgt, daß das Gleichgewicht einer homogenen fluͤßi⸗ 
gen Maſſe, deren Dichtigkeit der mittleren Dichtigkeit der Erde 
gleich iſt, nicht mit einer elliptiſchen Figur beſtehen kann, wenn 
ihre Umdrehungszeit kleiner als 2 St. 25 16,37 iſt. Iſt dieſe Um⸗ 
drehungszeit größer; fo giebt es immer zwey, aber nicht mehre— 
re elliptiſche Figuren, bey welchen das Gleichgewicht beſtehen 
kann. Iſt die Dichtigkeit des Fluidums von der mittleren Dichs 
tigkeit der Erde verſchieden; ſo findet man die Umdrehungszeit, 
bey welcher das Gleichgewicht aufhoͤrt, mit einem elliptiſchen 
Sphäroid beſtehen zu konnen, wenn man 2 St. 25° 16,37 mit 
der Quadratwurzel aus dem Exponenten des Verhaͤltniſſes der 
Dichtigkeit der Erde zu der Dichtigkeit des Fluidums multipli⸗ h 
cirt. In Beziehung auf die Sonne ift dieſe Umdrehungszeit = 
4 St. 48,16“, für den Jupiter 5 St. 2’ 4”, für den Saturn 
= 7 St. 22,12“. Da ſich dieſe Körper langſamer um ihre Axen 
drehen; ſo iſt das Gleichgewicht moͤglich. 

Uebrigens iſt die Graͤnze von g nicht dieſenige, bey welcher 
das Fluidum wegen einer zu geſchwinden Axendrehung anfangen 
wuͤrde, ſich zu zerſtreuen. Weil nemlich die Schwere an dem 
Pol zu der um die Schwungkraft verminderten Gravitation unter 
dem Aequator, d. i. zur Schwere unter dem Aequator ſich Per 
hält, wie der Halbmeſſer des Aequators zu der halben Are (§. 353-), 
welches Verhaͤltuiß in dieſem Fall dem von 2,7197: 1 gleich iſt; 
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fo ift noch immer ein Ueberſchuß der Gravitation unter dem Ae⸗ 
quator uͤber die Schwungkraft da, und die unter dem Aequator 
liegenden Theilchen konnen ſich nicht zerſtreuen. Aber das Gleich⸗ 
gewicht hört bey einer geſchwinderen Arendrehung auf, und es iſt 
nicht mehr moͤglich, der fluͤßigen Maſſe die Geſtalt eines ellipti⸗ 
ſchen Sphaͤrvids zu geben, fo daß die aus der Attraction des 
Sphaͤroids und aus der Schwungkraft zuſammengeſetzte Kraft auf 
der Oberflaͤche des Sphaͤrdids ſenkrecht wird. Bey einer. ges 
ſchwinderen Arendrehung als diejenige iſt, welche das Gleichge⸗ 
wicht noch moͤglich macht, wird ſich die fluͤßige Maſſe unter den 
Polen noch mehr abplatten, und unter dem Aequator ſich erhoͤ⸗ 
hen. Die unter dem Aequator liegende Theilchen werden jetzt 
mit ihrer vorigen Geſchwindigkeit größere Kreiſe beichreiben, und 
dazu eine laͤngere Zeit als vorher gebrauchen. Die Dauer der 
Umdrehungszeit wird alſo größer werden, und nach vielen Oſeil⸗ 
lationen wird die fluͤßige Maſſe wegen ihrer Zaͤhigkeit ins Gleich⸗ 
gewicht kommen, und diejenige Geſtalt annehmen, bey welcher 
vermoͤge der größeren Umlaufszeit die Bedingung des Gleichge⸗ 
wichts eines elliptiſchen Sphaͤroids erfüllt werden kann *). 

F. 357. Die Abplattung der Erde 238, oder genauer 
3377 (% 355), welche ſich aus der Vorausſetzung einer 
gleichfoͤrmigen Dichtigkeit der Erde ergiebt, ſtimmt aber we⸗ 
der mit den Gradmeßun en, noch mit den beobachteten Pen⸗ 
dellaͤngen überein. Vermdge der erſteren ſcheint die Abplat⸗ 
tung der Erde nahe 3852 zu ſeyn ($. 140.) Aus den letz⸗ 
toren folgt die Abplattung = 1s / denn es muß ſich, 
wenn die Erde ein gleichförmi dichtes elliptiſches Sphaͤroid 
iſt, der Halbmeſſer des Aequators zu der halben Erdaxe ver⸗ 
halten, wie die Schwere unter dem Pol zu der Schwere un⸗ 
ter dem Aequator (F. 353.) oder wie die Laͤnge des einfa⸗ 
chen Sekundenpendels unter dem Pol zu der Pendellaͤnge un⸗ 
ter dem Aequator (F. 259. u. 4.) 0, 508341 foo 8: 
0,508 341. (K 269 )= 185,06: 184,0. Und umgekehrt, 
wenn die Erde gleichfoͤrmig dicht waͤre; fo müßte ſich die 
Pendellaͤnge unter dem Pol zu der Pendellänge unter dem 
Aequator verhalten, wie 231,7: 230,7. Die Voraus: 
ſetzung einer gleichfoͤrmigen Dichtigkeit der Erde giebt alſo 
ihre Abplattung zu groß, und die Zunahme der Schwere 
von dem Aequator an gegen die Pole hin zu klein. 


) Mec. cel. T. III. L. III. Ch. III. n. 21. pag. 59. 
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Es iſt aber leicht einzuſehen, daß, wenn die Dichtig⸗ 
keit der Erde von ihrem Mittelpunkt an gegen ihre Ober⸗ 
flaͤche beſtaͤndig abnimmt, die Schwere von dem Aequator 
an gegen die Pole ſtaͤrker zunehmen muͤſſe, als in dem Fall 
einer gleichfoͤrmigen Dichtigkeit. Wenn nemlich einem gleich⸗ 
foͤrmig dichten abgeplatteten Sphaͤroid neue Materie an ſei⸗ 
nem Mittelpunkt hinzugefuͤgt, oder ſeine Dichtigkeit in der 
Nähe des Mittelpunkts vergrößert wird; fo wird die At⸗ 
traction dieſer neuen Materie die Schwere an dem Pol um 
mehr vergroͤßern, als unter dem Aequator, weil ein an dem 
Umfang des Aequators liegendes Theilchen in demſelben Ver⸗ 
haͤltniß ſchwaͤcher angezogen wird, als ein an den Polen be⸗ 
findliches, in welchem das Quadrat der halben Axe kleiner 
iſt, als das Quadrat des Halbmeſſers des Aequators. Die 
Abplattung des Sphaͤroids hingegen wird durch die neue 
hinzugekommene Materie vermindert werden. Man denke 
ſich zwey von dem Mittelpunkt des Sphaͤroids ausgehende 
Saͤulen eines Fluidums, deren eine in der Richtung der 
Axe, die andere in der Ebene des Aequators liege, und 
welche mit einander in dem gleichförmig dichten Sphaͤroid 
das Gleichgewicht hielten. Von der letzteren ſey von dem 
Mittelpunkt an ein Stuͤck abgeſchnitten, welches der an den 
Pol gehenden Säule gleich ſey; fo würde, wenn die Attrae⸗ 
tion der hinzugekommenen Materie ſich nur auf die an den 
Pol gehende Saͤule und auf das abgeſchnittene Stück der an 
den Aequator gehenden ſich erſtrekte, das Gleichgewicht der 
Saͤulen nicht geſtoͤrt werden. Nun wirkt aber die neue 
Materie auch auf den Reſt der letzteren; folglich muß ſich 
dieſe verkürzen, um mit der an den Pol gehenden Saͤule 
das Gleichgewicht halten zu können. Zugleich wird wegen 
dieſer Verminderung des Halbmeſſers des Aequators die 
Schwungkraft kleiner, und das Sphaͤroid wird ſich mehr 
einer Kugel naͤhern, als wenn es gleichförmig dicht geweſen 
wäre, Umgekehrt verhält es ſich, wenn die Dichtigkeit von 
dem Mittelpunkt an gegen die Oberflache hin waͤchst. 

Je dichter nun das Sphaͤroid an ſeinem Mittelpunkt iſt, 
deſto weniger weichen die Richtungen der Gravitation gegen 
das ruhende S, näroid von den Richtungen feiner Halbmeſ⸗ 
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fer ab. Man nehme mit Suygens (F. 347.) an, die Gras 
vitation ſey conſtant, und gegen den Mittelpunkt gerichtet; 
ſo wuͤrden zwey gleich lange Saͤulen eines Fluidums, deren 
eine von dem Pol, die andere von dem Aequator an Mit⸗ 
telpunkt des Sphaͤroids ſich erſtreckte, mit einander im 
Gleichgewicht ſeyn, wenn nicht der Druck der letzteren durch 
die Schwungkraft vermindert wuͤrde. Die von dieſer Kraft 
herruͤhrende Verminderung iſt den Abſtaͤnden der Theilchen 
des Fluidums von dem Mittelpunkt proportional (F. 273. 
n. 2.), und daher iſt die ganze von der Schwungkraft herruͤh⸗ 
rende Verminderung der Schwere der Saͤule die Haͤlfte von 
derjenigen, welche fie mit ihrer dem Umfang des Aequators ent. 

ſprechenden Stärke hervorbringen würde (S. Bew. von n. 2. 
F. 352.); folglich muß, wenn die Schwungkraft unter dem Ae⸗ 
quator zu der Gravitation unter dem Aequator gegen das ru⸗ 
hende Sphaͤroid ſich verhält, wie 71, die Laͤnge der an den 
Pol gehenden Säule zu der Laͤnge der in der Ebene des Aequa⸗ 
tors liegenden ſich verhalten wie 13 7:1, wenn das Gleiche 
gewicht ſtatt finden ſoll. Für die Erde iſt F nahe 2893 
folglich iſt das Verhaͤltniß der Länge der Säulen, oder der 
halben Erdaxe zu dem Halbmeſſer des Aequators 2 173871 
= 5771 578, wie Huygens gefunden hat. Man behalte 
die Richtung der Gravitation gegen den Mittelpunkt bey, 
Yaffe aber ihre Größe nach dem Mewtoniſchen Geſetz der At⸗ 
traction ſich veraͤndern; ſo wird die Abplattung groͤßer wer⸗ 
den muͤſſen, als unter der Vorausſetzung einer conſtanten 
Schwere. Denn an dem Ende der in der Ebene des Aequa⸗ 
tors liegenden Saͤule iſt die Gravitation in dem Verhaͤlt⸗ 
niß von (1 37g) : 1, oder von 1-255: 1 (allgemein 
von 1 -F: 1) kleiner, als unter dem Pol, und daher der 
Druck des Ueberſchußes der an den Aequator gehenden Saͤule 
über die an den Pol gehenden kleiner, als wenn die Gravis 
tation conſtant wäre, weswegen die erſtere Saͤule ſich noch 
ein wenig verlaͤngern muß, um mit der letzteren das Gleich⸗ 
gewicht halten zu koͤnnen. Da aber der Unterſchied der Saͤu⸗ 
len ebenfalls ſehr gering iſt; ſo wird dadurch das Axenver⸗ 
haͤltniß nicht merklich geändert, Hingegen hat dieſe Ver: 
minderung der Gravitation einen merklichen Einfluß auf die 
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die Verminderung der Schwere unter dem Aequator. Sie 
beträgt, wie man oben geſehen hat 23 derſelben. Hiezu 
kommt noch die Verminderung durch die Schwungkraft, wel⸗ 
che ebenfalls 215 der Schwere ausmacht. Folglich iſt die 
ganze Verminderung der Schwere von den Polen an gegen 
den Aequator 265 oder 747,5 der Schwere unter den Por 
len oder 143 5 der Schwere unter dem Aequator. Ver⸗ 
möge der Beobachtungen iſt aber die Abplattung der Erde 
größer, als 34g, und die Zunahme der Schwere von dem 
Aequator bis an die Pole kleiner als 743; alſo zeigen die 
Gradmeſſunzen und die Pendellaͤngen mit einander uͤberein⸗ 
ſtimmend, daß die Gravitation nicht gegen einen einzigen 
Punkt der Erde gerichtet, ſondern aus den Attractionen al⸗ 
ler Theilchen derſelben zuſammengeſetzt iſt. 

Demnach kann man die Graͤnzen angeben, zwiſchen wel⸗ 
chen die Abplattung der Erde muß enthalten ſeyn. Ihre 
Abplattung muß nemlich größer ſeyn 38, oder als diejeni⸗ 
ge, welche ſie haben wuͤrde, wenn ihre ganze Maſſe in ih⸗ 
rem Mittelpunkt vereinigt waͤre, aber kleiner als 31 
welche einer gleichformigen Dichtigkeit entſpricht. Im All⸗ 
gemeinen iſt, wenn die Abweichung von der Kugelgeſtalt 
gering iſt, und die Dichtigkeit von der Oberflache bis an den 
Mittelpunkt waͤchst, die Abplattung kleiner als J der Ex⸗ 
ponenten des Verhaͤltniſſes der Schwungkraft unter dem 
Aequator zu der unter dem Aequator beobachteten Schwere, 
aber groͤßer als die Haͤlfte dieſes Exponenten. Zwiſchen der 
Abplattung und der Zunahme der Schwere von dem Aequa⸗ 
tor bis an die Pole, findet folgende merkwürdige von Clai⸗ 
raut *) zuerſt gefundene Beziehung ſtatt: wenn man die 
Peudellaͤnge unter dem Pol = ſetzt; fo machen die Zunah⸗ 
me der Pendelläuge von dem Aequator bis an die Pole und 
die Abplattung eine conſtante Summe, uemlich 3 des Ex⸗ 
ponenten des Verhaͤltuiſſes der Schwungkraft unter dem 
Aequator zu der eben daſelbſt beobachteten Schwere Man 
ſetze die Laͤnge des einfachen Sekundenpendels unter den Polen 
Al, unter dein Aequator = !'; die Abplattung e, und 
das Verhaͤltniß der Schwungkraft unter dem As quator zu 


*) Theorie de la Figure de la Terre, par Clairaut. pag. 249 


* 
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der unter dem Aequator beobachteten Schwere fr 1; fo 
a 7217 5 
iſt nach Clairaut's Theorem . = ,. La place 


findet . ＋ e =, ). Genauer iſt, wenn man die Peudel⸗ 

laͤnge unter der 9 deren Quadrat des Sinus = 3 iſt, 

mit! bezeichnet, F . Die Unterfchiede dieler 

Ausdrücke find aber, wenn e klein iſt, nicht betrachtlich. 

i In Beziehung auf die Erde findet man nach F. 273. 
n. 2. U. 3. mittelft ihrer Umdrehungszeit (. 44.) des Halb⸗ 

meſſers ihres Aequators (§. 143.), und 5 freyen Fallhöhe 


unter dem Aequator, f 388387, mithin 2 7 453852 


Fe 

Ferner ift nach der H. 269. gegebenen Formel = 135,663 
folglich a = 173/533 * 133,05 306% Und weil . 
= 754,055 fo wird nach dem von La Place gegebenen Aus, 
druck K 369 ). Die Gradmeſſungen geben 357 ($. 140.), 
die zwey von der Abplattung der Erde abhaͤngende Ungleich⸗ 
heiten des Monds geben 383/85 und 393,6 F. 328.), mit 
welchen Abplattungen die aus den Pendellängen nach Clai⸗ 
raut's Theorem berechnete ſehr gut übereinſtimmt. 

Sey der Halbmeſſer des Aequators des Jupiters = ı, 
die Zeit feiner Axendrehung — 7, der Abſtand eines feiner 
Trabanten von ſeinem Mittelpunkt = 7, und die ſideriſche 
Umlaufszeit dieſes Trabanten t; fo ift die Gravitation ges 
gen den Jupiter in der Diſtanz 7 von ſeinem Mittelpunkt 


47. 22 


= = (J. 273. n. 2.), und in der Diſtanz 1, oder an dem 


’ 3.42 ge 
Aequator des Jupiters = . Ferner iſt die Schwung⸗ 


12 


4 


nent des Verhaͤltniſſes dieſer Kraft zu der Gravitation an 
2 
dem Aequator des Jupiters = > „ welcher mittelſt der 


§. 104. angegebenen ſideriſchen Umlaufszeit des vierten Tra⸗ 
*) Mec. cs]. T. II. Cb. IV. n. 34. pag. 102. ; 
%) A Place findet 3335,78 (Mec., cel. T. II. pag. 150,). Der Un⸗ 
lerſchied kommt gröſtentheils von dem in der Note pag. 252, bemerk⸗ 
ten Rechnungsfehler her. 


kraft unter feinem Aequator = 4 folglich iſt der Expo⸗ 
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banten, ſeines Abſtands von dem Jupiter (§. ır0,), und 
der Umdrehungszeit des Jupiters (§. 109.) gs ge⸗ 
funden wird. Daher verhaͤlt ſich die Schwungkraft unter 
dem Aequator des Jupiters zu der Gravitation unter ſeinem 
Aequator = 1: 10,705, und zu der um die Schwungkraft 
verminderten Gravitation, oder zur Schwere unter dem Ae⸗ 
quator, wie 1: 9,765. Mithin fällt die Abplattung des 
Jupiters zwiſchen J. 4,755 und . % oder zwiſchen 
39 und 19, Vermoͤge der Beobachtungen iſt dieſe Ab⸗ 
plattung = 14 (F. 109.) womit die von La Place aus den 
Bewegungen der Jupiters trabanten gefundene fehr nahe uͤber⸗ 
einſtimmt (F. 345.). Die beobachtete Abplattung fällt alfo zwi⸗ 
ſchen die angegebenen Graͤnzen, und zeigt, daß die Dichtigkeit 
des Jupiters ebenfalls von ſeinem Mittelpunkt an gegen die 
Oberflaͤche abnimmt. . 

Die Abplattung, welche der Jupiter im Fall einer gleichfürs 
migen Dichtigkeit haben müßte, und welche hier 35 oder = „% 
gefunden worden iſt, weicht merklich unter eben dieſer Voraus⸗ 
ſetzung in dem 355 F. berechneten ab. Der Unterſchied ruͤhrt 
von den Naͤherungsformeln her, welcher wegen der großen Ab⸗ 
plattung des Jupiters ſehr merklich wird. Man kann dieſe Ab⸗ 
plattung unter der Voraus ſetzung einer gleichfdrmigen Dichtig⸗ 
keit genauer auf folgende Art finden. Wenn in der Gleichung 
n. 13. H. 355. Die Größen 9, t und d ſich auf die Erde bezie⸗ 
hen, und die auf den Jupiter ſich beziehende mit 97, t“ und d’ 


12 m m 
bezeichnet werden; fo hat man 9 = 2843 g’ = a „ und daher 


#2 

9. * (=) = 9. Mittelſt des F. 355. gefundenen Werths von 
9, der Umdrehungszeit 1“ des Jupiters, und des Verhaͤltnißes 
feiner Dichtigkeit zur Dichtigkeit der Erde (§. 30g.) , findet man 
9 = 0,0866147, und, wenn man dieſen Werth in die Gleis 
chung n. 12. H. 355. ſetzt, . = 0,2663. Hieraus erhält man 
VI Tes = 1,1253, und das Axenverhaͤltniß des Jupiters = 


1: 1, 1253, nahe = 8: 9, die Abplattung = 55 


§. 358. Der Ring des Saturns beſteht, wie man 
F. 113. u. f. geſehen hat, aus zwey oder mehreren concen⸗ 
triſchen Ringen von einer in Vergleichung mit ihrer Breite 
ſehr geringen Dicke, deren Ebene in der erweiterten * 
e 
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des Aequators des Saturns liegt. Es iſt nicht wahrſchein⸗ 
lich, daß dieſe Ringe ſich allein durch den Zuſammenhang 
ihrer Theilchen erhalten, denn ſonſt wuͤrden die dem Plane⸗ 
ten zunaͤchſt liegende Theilchen vermoͤge der ſich ſtets ernen⸗ 
ernden Wirkung der Schwere ſich in der Laͤnge der Zeit los⸗ 
geriſſen haben, und die Ringe würden nach und nach zerſtoͤrt 
worden ſeyn, ſo wie alle Werke der Natur, welche den 
Einwirkungen fremder Urſachen nicht Kräfte genug entgegen⸗ 
geſetzt haben. Dieſe Ringe erhalten ſich alſo ohne Zwang, 
und allein nach den Geſetzen des Gleichgewichts. Hiezu 
wird aber erfordert, daß fie ſich um eine durch den Mittels 
punkt des Saturns gehende auf ihrer Ebene ſenkrechte Axe 
drehen, ſo daß die durch dieſe Axendrehung entſtehende 
Schwungkraft mit ihrer Schwere gegen den Planeten das 
Gleichgewicht haͤlt. d 5 er 

Um die Geftalt dieſer Ringe zu beſtimmen, bey wel⸗ 
cher das Gleichgewicht vermoͤge der gegenſeitigen Attraction 
ihrer Theilchen, ihrer Schwere gegen den Saturn, und ih⸗ 
rer Schwungkraft beſtehen kaun, nimmt ſie La Place als 
flußig, oder mit einer ſehr duͤnnen Schichte eines Fluidums 
bedeckt an, und ſucht die Bedingungen des Gleichgewichts 
dieſes Fluidums. Er finder, daß dieſes Gleichgewicht moͤg⸗ 
lich iſt, wenn jeder Schnitt eines der Ringe mit einer durch 
ihre Axe gelegten Ebene eine ſehr ſchmale Ellipſe iſt, deren 
große Axe gegen den Mittelpunkt des Planeten gekehrt iſt, 
und die Ringe eine in Vergleichung mit ihrem Abſtand von 
dem Mittelpunkt des Saturus nicht ſehr betraͤchtliche Breite 
haben. Jeder der Ringe wird alſo beſchrieben, weun eine 
ſehr ſchmale Ellipſe ſich um eine in ihrer Ebene und auſſer⸗ 
halb der Ellipſe liegende auf der Verlängerung ihrer großen 
Axe ſenkrechte Axe dreht, wobey der Mittelpunkt der be⸗ 
ſchreibenden Ellipſe einen mit dem Mittelpunkt des Saturus 
concentriſchen Kreis beſchreibt. Das Gleichgewicht iſt auch 
alsdenn noch moͤglich, wenn die beſchreibende Ellipſe, waͤh⸗ 
rend fie den ganzen Umfang durchlauft ihre Große und Lage 
verändert, und ihr Mittelpunkt ſtatt eines Kreiſes eine Li⸗ 
nie von doppelter Krümmung beſchreibt, wenn nur dieſe 
Veraͤnderungen erſt in einer Diſtanz eines in der Ebene der Der 

Wehnenbergers Aſtronomie, T. t 
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ſchreibenden Ellipſe liegenden Punkts von der Umdrehungs⸗ 
axe merklich werden, welche beträchtlich größer iſt, als der 
durch dieſen Punkt gehende Durchmeſſer der beſchreibenden 
Ellipſe. Ein in allen ſeinen Theilen vollkommen aͤhnlicher 
Ring würde feine Lage nicht beybehalten konnen, wenn die 
geringſte Kraft, z. B. die Attraction eines Trabanten auf 
ihn wirkte, und er wuͤrde zuletzt auf den Planeten fallen 
müßen *). Die verſchiedenen Ringe, welche den Saturn 
umgeben, find folglich irregulaͤre Körper, welche an den vers 
ſchiedenen Punkten ihres Umfangs eine ungleiche Breite ha⸗ 
ben, ſo daß ihre Schwerpunkte nicht mit den Mittelpunkten 
ihrer Figur zuſammenfallen. Dieſe Schwerpunkte koͤnnen 
als ebenſo viele um den Mittelpunkt des Saturns um⸗ 
laufende Trabanten betrachtet werden, deren Abſtaͤnde von 
der Ungleichheit der Theile eines jeden Rings abhaͤngen, 
und deren Umlaufszeiten denen der Ringe beziehungsweiſe 
gleich ſind. 

Daraus, daß die Schwungkraft mit der Schwere gegen 
den Saturn das Gleichgewicht halten muß, folgt, daß die 
Umlaufszeit eines jeden der Ringe einerley iſt mit der Um⸗ 
laufszeit eines Trabanten, deſſen Abſtand von dem Mittel⸗ 
punkt des Saturns dem Abſtand des Mittelpunkts der be⸗ 
ſchreibenden Ellipſe von dem Saturn gleich iſt. Hienach 
wäre die Umdrehungszeit des innern Rings = 10 St. 33, 
welche La Place nach der Theorie gefund en hatte, ehe Her⸗ 
ſchels Entdeckung der Umdrehungszeit des Rings bekannt 
geworden war, und mit den Beobachtungen nahe uͤberein⸗ 
ſtimmt (F. 118.) 

Die zur Erhaltung der unveraͤnderlichen Lage der Rin⸗ 
ge erforderliche Irregularitaͤt ihrer Geſtalt wird durch die 
Beobachtungen augezeigt (§. 118.), und fie dient, wie eben⸗ 
daſelbſt bemerkt worden iſt, zur Erklärung der von Schrö⸗ 
ter beobachteten ſcheinbaren Nichte Rotation des Rings. 
La place hat indeſſen eine auf eben dieſe irregulaͤre Geſtalt 
der Ringe gegründete Erklaͤrung des ſcheinbaren Wider⸗ 


*) Mes. eel. T. II. L. III. Chap. VI. n. 46. pag. 163. 
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ſpruchs zwifchen Zufchels und Schröters Beobachtungen 
befaunt gemacht “). 


F. 350. Es jnd noch diejenigen Veränderungen zu 
betrachten übrig, welhe die gegenſeitige Attraction der Him⸗ 
mels körper in der Lag der Umdrehungsaxen derjenigen Koͤr⸗ 
per hervorbringt, weche eine unter den Polen zuſammen⸗ 
gedruckte Geſtalt haber. Die Beobachtungen zeigen eine Vers 
änderung der Lage der Erdaxe, aus welcher die unter dem 
Namen der Praͤceßion und Nutation bekannte ſcheinbare Be⸗ 
wegung der Fixſte ne, und eine periodiſche Veränderung der 
Schiefe der Ekliptk entſtenen (H. 180. 160.) Wir wollen 
ſehen, ob die aus den Beobachtungen abgeleitete Geſetze die⸗ 
fer Veränderungen mit der Theorie der allgemeinen Schwere 
uͤbereinſtimmen. 

Sey Al, Fig. 144.) ein Schnitt der Erde mit ei⸗ 
ner durch ihre Axe E/ und den Mittelpunkt S der Sonne 
oder des Monds geegten Ebene, Um die Axe LP der Er⸗ 
de als Durchmeſſer ſey eine Kugel 450, beſchrieben; fo 
wird rund um dieſe Kugel herum ein Körper übrig bleiben, 
welcher beſchrieben wird, wenn die mondfoͤrmige Figur 
All ſich um tie Axe PP dreht. Man ziehe CS und 
die FF auf Cs ſenkrecht; fo wird die gerade Linie J ſo⸗ 
wohl den ellipiiſchen Ourchſchnitt der Erde als auch den kreis⸗ 
foͤrmigen Durchſchnitt der in fie beſchriebenen Kugel in zwey 
gleiche Theile thelen. Die mittlere Richtung der Aitrac⸗ 
tion, welche die Sonne oder der Mond & auf jene Kugel 
ausüben, geht durch den Mittelpunkt C der Erde, und es 
kann dadurch keine Drehung der Erdaxe um den Punkt C 
entſtehen. Aber die mit dem Punkt S auf einerley Seite 
der geraden Linie J. liegenden Theilchen des die Kugel ab 
umgebenden Koͤrpers werden von S ſtaͤrker angezogen, als 
die auf der anderen Seite, z. B. in 50 liegende Theilchen, 
fo daß der Theil A der Erde gegen die Sonne hiu ſchwerer 
ſeyn wird, als der entferntere Theil B. Was hier von ei⸗ 
nem Durchſchnitt der Erde gezeigt worden iſt, kann auf die 
ganze Erde angewendet werden. Die mittlere Richtung als 

) Connaiss. des tems pour 1811. Monatl. Corresp. May. 18 10, pag. 432. 
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ler Attractionen wird in die durch die Erdaxe und den Mits 
telpunkt der Sonne oder des Monds legten Ebene fallen, 
weil dieſe Ebene die Erde in zwey gleche, aͤhnliche und in 
Beziehung auf die Sonne ſymmetriſch .iegende Theile theilt. 
Wenn alſo der Mittelpunkt C der Ede unterſtuͤtzt wäre, 
und ſie keine Axendrehung haͤtte; ſo vürde ſie wie ein zu⸗ 
ſammengeſetztes Pendel in der durch ire Axe und den Mit⸗ 
telpunkt der Sonne oder des Monks gelegten Ebene hin 
und her ſchwingen. Den „Mittelpunk der Erde koͤnnen wir 
in fo fern als unterſtuͤtzt betrachten, als dieſer Punkt, in 
welchem man ſich die Maſſe der Erde verdniat denken kann, 
um die Sonne ſich bewegt, und die durch deſe Bewegung ent⸗ 
ſtehende Schwungkraft mit der nach der Sonne gerichteten 
Centripetalkraft nahe das Gleichgewicht hilt, ſo daß wegen 
des Ueberſchußes einer dieſer Kräfte uber die andere blos eis 
ne Veraͤnderung des Abſtands der Erd von der Sonne, 
nicht aber eine Bewegung der Erdaxe un den Schwerpunkt 
C der Erde hervorgebracht wird. 
Wir wollen zuerſt die von der Atraction der Sonne 
herrührende Veränderung der Lage der Erdaxe betrachten, 
Es ſey CV, (Fig. 145.) ie Ebene der Ekliptik, Cs die 
in ihrer Ebene liegende aus dem Mittewunkt (der Erde 
nach dem Mittelpunkt der Sonne gezogene gerade Linie, 
AYMB die Ebene des Erdaͤquators, welcher die Ebene der 
Ekliptik in der geraden Linie “ ſchneide. Man lege durch 
C die Ebene SCH auf die Ebene des Aequators ſenkrecht; 
ſo mißt der in dieſer Ebene mit dem Halbmeſſer Cs oder 
CH beſchriebene Kreisbogen M> die Abweichung der Sons 
ne, der Bogen Y ihre Laͤnge, und der Bogen V ihre 
gerade Aufſteigung (§. 29. 36.). Vermoͤge der Attraction 
der Sonne würde, wie man ſo eben geſehen hat, der Punkt 
des Erdaquators in der Ebene s oſcilliren, wenn die 
Erde keine Axendrehung haͤtte. Man ziehe an den Punkt 
MN des Bogens MS eine Tangente MT’, und nehme auf ihr 
rie MT der Geſchwindigkeit gleich, welche die Sonne dem 
Punkt M vermöge jener Oſcillationsbewegung, welche fie 
hervorzubringen ſtrebt, in einer gewißen zur Einheit ange⸗ 
nommenen Zeit mittheilen wuͤrde. Durch 7 ſey in der 
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Ebene SC die Parallele TQ mit Cs gezogen, und das 
Parallelogramm 100, vollendet; fo würden die zwey 
Kraͤfte N und MF dieſelbe Wirkung hervorbringen, wel⸗ 
che die Kraft MT hervorzubringen ſtrebt, und weil der Win 
kel M, des bey M rechtwinklichten Dreyecks T7 dem 
Winkel SCH oder der Abweichung der Sonne gleich iſt; fo 
iſt das Verhaͤltniß von 7: MF, mithin die Kraft MF 
gegeben, wenn man die Geſchwindigkeit N der Oſcilla⸗ 
tionsbewegung kennt, welche die Sonne in einer gegebenen 
Zeit erzeugen wuͤrde. In der Ebene des in der Figur als 
ſpitz angenommenen Winkels VC ſey HN auf CH in ar 
ſenkrecht, oder eine Tangente an den Punkt 1“ des Aequa⸗ 
tors gezogen, welche der Verlaͤngerung von CH in M bes 
gegne, und auf welcher nach der Richtung der täglichen Be⸗ 
wegung der Erde die Mi der Geſchwindigkeit gleich genom⸗ 
men ſey, welche ein Punkt ihres Aequators vermöge dieſer 
Bewegung hat. Sey, wie in H. 313. M/ die Geſchwin⸗ 
digkeit, welche die Kraft MF in dem Zeittheilchen 8 erzeu⸗ 
gen würde, alſo NV: Hf = 118. Man vollende das Dar 
rallelogramm Mit, und ziehe durch N die Parallele Vu 
mit M, welche verlängerten Diagonale RM in m begegne. 
Da fo wohl Nn als CS mit der geraden Linie N parallel 
find; fo find M und Cs parallel (XI, 9.) und beyde Lies 
gen in einer Ebene, nemlich in der Ebene der Ekliptik. In 
dieſer Ebene ſey auf der CN in dem Punkt N ein Perpen⸗ 
dickel V/ errichtet, welches der Cu in „ begegne. Endlich 
ziehe man in der Ebene der Ekliptik die SR, und in der Ebe⸗ 
ne des Aequators die MH auf C/ ſenkrecht; fo verhält ſich 


Meng: Me = Vn: MN, 
HM: o = MN: C, 


alſo FM. HM SR: CM”. Mt= N: C 

5 Seni, wenn man, wie in $ 
313., die Winkelgeſchwindigkeit, mit welcher die Durch⸗ 
ſchnittslinie Y, des Aequators und der Ekliptik ſich ruͤk⸗ 
warts bewegt, mit u bezeichnet. Folglich iſt die Winkels 
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geſchwindigkeit, mit welcher ſich im Fall der Figur der 
Punkt / der Fruͤhlingsnachtgleiche ruͤkwarts bewegt 
FM HM SR 
* mE" On Cn 

Dieſe Geſchwindigkeit iſt veraͤnderlich, und beſteht, wie 
hernach gezeigt werden ſoll, aus einem conſtanten und bes 
ſtaͤndig poſitiven, und aus einem veraͤnderlichen bald poſitiv, 
bald negativ werdenden von der Laͤuge der Sonne abhaͤngen⸗ 
den Theil. Der erſte bringt eine beſtaͤndig retrograde gleich⸗ 
foͤrmige Bewegung der Aequinoktialpunkte hervor, und von 
dem zweyten haͤngt eine periodiſche Ungleichheit dieſer Be⸗ 
wegung ab. a N 


§. 360. Die Kraft, mit welcher die Sonne C (Fig. 144.) 
die Theilchen des Erdſphaͤroids anzieht, kann in dem Mitrelpunkt 
der Sonne vereinigt angenommen werden (F. 290.). Die mittlere 
Richtung aller dieſer Attractionen fallt in die durch die Erdaxe und 
den Mittelpunkt der Sonne gelegte Ebene. In dieſer Ebene ſeyen 
Sp auf die Erdaxe und Cg auf die Ebene des Aequators ſenkrecht 
gezogen; ſo ſind die Kraͤfte, mit welchen die Sonne das ganze 
Sphaͤroid nach den Richtungen Sp, Sg anzieht, den Kräften 
gleich, mit welchen S von eben dieſem Sphaͤroid nach den Rich⸗ 
tungen Sp, Cg angezogen wirt, Man beſchreibe in der durch 
die Erdaxe und den angezogenen Punkt & gelegten Ebene eine 
Ellipſe, welche durch den Punkt & gehe, und mit dem correſpon⸗ 
direnden elliptiſchen Meridian der Erde einerley Brennpunkte ha⸗ 
be, und durch die Umdrehung dieſer Ellipſe um ihre auf die Erd⸗ 
axe fallende kleine Are werde ein mit der Erde gleich dichtes Sphaͤ⸗ 
roid erzeugt; fo werden fi) die Gravitatſonen von & gegen die⸗ 
ſes neue Spharoid nach den Richtungen Sp und Sg zu den Gra⸗ 
vitationen von & gegen das innere oder Erdſphaͤrdid nach eben 
dieſen Richtungen genommen verhalten, wie die Maſſe des erſten 
Sphaͤroids zu der Maſſe des zweyten. Den Beweis dieſes Sa⸗ 
zes, welcher auf die . 350. angezeigte Art geführt werden kann 
findet man in Treat. of Flux. n. 349.5 350; 35 J., und in der 
Meéc. cël. T. II. pag. 22. Es verhalte ſich der halbe Abſtand der 
Brennpunkte des Aufferen Sphaͤroids zu feiner halben Axe Zr; 
fo verhält ſich die Gravitation an dem Aequator dieſes Sphaͤroids 
zu der Gravitation an feinen Pol = ( ＋α) Arc. Tg. æ *: 


2 ( Arc. Tg. æ) Y +2? (F. 255. n. g.). Man ſetze die halbe 
Are des aͤuſſeren Sphaͤroibs =B, alſo den Halbıneffer feines Ae⸗ 


quators SBVTEZ, die Diſtanz CI r, und den Winkel ACS, 
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oder die Abweichung des Punkts S=d; ſo iſt Sy r Sin. d; 
Sp r Cos. d, und es verhält ſich die Gravitation von & gegen 
das aͤuſſere Sphaͤroid uach der Richtung Sp zu der Gravitation 
von & gegen eben dieſes Sphaͤroid nach der Richtung Sg 


Cos. in. 4 
Be 2 2(x Are. 1.07 VIA a 
BVI 22 


= ((I 22) Arc. Tg. * * 


(L. 350.) 5 
Aber dieſe Gravitationen verhalten ſich zu den correſpondiren⸗ 
den Gravitationen gegen das innere Sphaͤrdid, wie die Maſſe 
des aͤuſſeren zu der Maſſe des inneren; folglich verhält ſich auch 
die Gravitation von S gegen das innere Sphaͤroid nach der Rich⸗ 
tung Sp zur Gravitation von & gegen dieſes Sphaͤroid nach der 
Richtung Sg = (CI +2?) Arc.Tg.x-x) Cos. d: a- Arc. Tg. x) 
(T2) Sin. G0. Man nehme auf den geraden Linien Sg und 
Sy die Sg‘ und Sy“ dieſen Kraͤften proportional, vollende das 
Parallelogramm Sorg“, und ziehe feine Diagonale Ss, deren 
Verlangerung die auf CS ſenkrechte gerade Linie J, in K ſchnei. 
de; fo iſt SK die Richtung, nach welcher der Punkt & von dem 
ganzen Erdſphaͤrold angezogen wird, und es verhaͤlt ſich 
Sp spis=1:Tg.pSs. Folglich iſt f 
— 2. a2 Are. Ig. æ) 22 T 
Tg. pf = 5 SE PTR LEN g. d, und wenn 


man den von x abhaͤngenden Factor in elne Reihe entwickelt, 


1 
- ı+6( — & -— 4. 
Ig. S . ) Tg.d 
Au 1 a 1 
1-3, nat 
e (I g 4. Kc.) Tg. d, wo man wegen der Kleins 
heit von m die höheren Potenzen von & vernachlaͤßigen kann. 
Demnach iſt der Winkel Se größer als der Winkel ck, oder 
größer als 0 25035 ſo daß die Richtung der mittleren Kraft Sr 
die /J* unterhalb C in K ſchneidet. Es folgt aber allgemein aus 
der Gleichung Tg. a (1 -+ m) Tg. b, Sin. (@- 5) m Sin. b Cos. a, 
und, wenn m ein kleiner Bruch iſt, ſehr nahe ab 3 
m Sin. bCos:@, oder = m Sin. b Cos. h, folglich iſt ſehr nahe, 
der Winkel CSK S & Sin. d Cos. d. 
Es ſchneide SK die große Are AB in G; ſo verhält ſich 
C Sin. CCS: Sin. CS, 
1 nahe S Sin. 9 &: CSG, 
= Siv. : a Sin. d Cos. d 
Alſo it CG = g. r. & Cos. d. f 2 
Man ſetze die halbe Erdaxe = 5, und das Verhaͤltniß des 
halben Abſtands der Brennpunkte eines Erdmeridians zu der hal⸗ 
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ben Erdaxe S wi 1; ſo iſt der halbe Abſtand dieſer Brennpunk⸗ 
te b. %, und, weil die Meridiane des durch & gehenden und 
des Erdſphaͤroids vermoͤge der Vorausſetzung einerley Brenn⸗ 


punkte haben, x = ur Aber 10 iſt in Vergleichung mit ö, und 


um ſo mehr in Vergleichung mit B ſehr klein; folglich iſt ſehr 
nahe B = C =r,2 , und =) 
eee, ang 5 
Man kann alſo die Erde als ein um C in der Ebene pCS 
ſchwingendes zuſammengeſetztes Pendel betruchten, deſſen Schwer⸗ 
punkt in E faͤllt, und auf welches eine gegen den Punkt & ger 
richtete Schwere wirkt. Wegen der großen Entfernung dieſes 
Punkts können die Richtungen dieſer Schwere als parallel ange⸗ 
nommen werden, und wegen der geringen Abweichung der Erde 
von der Kugelgeſtalt iſt iht Moment der Traͤgheit um eine durch 
gehende auf die Ebene des Schwungs ſenkrechte Axe nahe = 
3 M. ba (F. 265.) 255 folglich iſt eg DE Mittelpunkts 


des Schwungs von der Umdrehungsare = 3 (F. 204, n. .) 
2 ey * und bermböge der Eigeuſchaft dieſes Punkts wuͤr⸗ 
de, wenn die ganze Maſſe der Erde in ihm vereinigt wäre, und 
auf ihn nach einer mit CS parallelen Richtung eine Kraft % wirk⸗ 
te, welche der Anziehungskraft der Sonne in der Diſtanz CS 
gleich iſt, die Oſeillationsbewegung der Erde dieſelbe ſeyn, wel⸗ 
che durch die Wirkung der Sonne auf das Erdſphaͤroid wuͤrde 
hervorgebracht werden, wenn es Feine Axendrehung hätte. Man 
denke ſich die Erdmaſſe in dem Punkt A an dem Umfang ihres 
Aequators oder in der Diſtanz ez von ihrem Mittelpunkt 
vereinigt; fo müßte auf dieſen Punkt nach einer mit CS paralle⸗ 
len Richtung eine Kraft wirken, welche in dem Verhaͤltniß von 
s zu 3 ace Meiner wäre als k, wenn die Ofeila; 
tionsbewegung dieſelbe bleiben follten olg iich wird die Fig. 145, 
durch F ausgedrückte Kraft ſeyn = = h Cos. d v\ 1-8, 
Es iſt aber, wenn man einen Sterntag 2“, das ſideriſche 
Jahr = 1, und den mittleren Abſtand der Sonne von der Erde 
Sa ſetzt, die Anziehungskraft der Sonne in der Diſtanz 4 = 


er 3 2 ö 2 — 2 
nnd in der Diſtanz 17 E 78.75 ‚und die Geſchwindigkeit 


72 7 
2 U Hr wa * 
3 


Mt (Fig. 135.) eines Punkts des Erdaͤquators = 5 
„ Genau iſt dies’ Moment der Traͤgheit = 2 M ba. (1 42 2). 
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folglich ift > 
> ME 8 4 i. 
75 — Be 1% Cos. d pe (, nahe = 75 ww Cos. d. 


Endlich verhalt ſich in dem bey M rechtwinklichten ſphaͤri⸗ 

ſchen Dreyeck 7SM 

Sin. ; Sig =: Sin , 

Cotg. : Cotg. MS— Sin. LM: 1; 
folglich Cos. 7: Cos. MS = Sin, FM: Sin. PS, 
{ = Sin. 7M: Sin. PS, 
HM SR 
8 EN en 
Aſöo iſt vermdge der in dem 25often §. für die Winkelge⸗ 
ſchwindigkeit u des Aequinoktialpunkts gefundenen Gleichung 


2 20 ——— 
2.) 1 . 1 Cos. V Sin. y, 


Sey u, die Geſchwindigkeit, mit welcher ſich die Schiefe “ 
der Ekliptik verandert; fo kann auf aͤhnliche Art, wie in dem 


oder Cos. : Cos. 4 1 Sin. Js 


3ı5ten H. gezeigt worden, daß 

5 5 10 0 b Cotg. 2 Im Fall der Figur nimmt 

aber die Schiefe der Ekliptik ab; el 

folglich iſt 2.) u‘ = - Sin. J Cotg. VM, 1 
=-uTg. V Cotg. DS, weil Cotg. 7M Cos. Cotg. VS, 


=- - w2Sin. / Sin. 1 Cos. 7, (n. 1.) 


s Sin. J Sin. 2 
‚n272 

Die Attraction der Sonne bringt alfo blos periodiſche Vers 
änderungen in der Schiefe der Ekliptik hervor, Mon ſetze ihre 
mittlere Schiefe = E, die Länge der Sonne PS =, ihre täglis 
che tropiſche mittlere Bewegung S m, und ihre mittlere Länge 
für eine gewiße Epoche = a; fo erhält man aus n. 1., wenn 
man ſtatt der wahren Laͤnge die mittlere ſetzt, 


mr! Ber 
“= us Cos. ESin. , 


Su FR EE- Cor. 40 
7³ 2 7 


. 


— 2 


les E wu 1 Cos. E Cos. (2a I amt) 
7³ „ 2 nn 


Daher ift nach §. 239. n. T. wenn man E als conſtant be⸗ 5 
trachtet, die von der Attraction der Sonne herruͤhrende retrogra⸗ 
de Bewegung der Aequinoktialpunkte in r Tagen 


3 1 „ zmt! 3 Si N 
15 3 72 18. Cos. E- 73 10 . Cos. E Sin. (aa ꝙ amt). 
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Aus n. 2. erhält man auf ähnliche Art nach F. 239.1. 2. 
die von der Attraction der Sonne herruͤhrende perlodiſche Ver⸗ 
aͤnderung der Schiefe der Ekliptik 


zur’ 2 81 0 
2 4 455 75 1 Sin. E Cos. (2a + amt). 


§. 361. Eine ähnliche Bewegung der Erdaxe wird durch die 
Wirkung des Monds auf das Erdſphaͤroid hervorgebracht. Die 
gerade Linie CL Fig. 145. ſey nach dem Mittelpunkt des Monds 
gerichtet, und durch fie ſey eine Ebene ZCM auf die Ebene des 
Erdaͤquators ſenkrecht gelegt; fo mißt der aus Cals Mittelpunkt 
mit dem Halbmeſſer CM beſchriebene Kreisbogen ML. die hier 
nördlich angenommene Abweichung d’ des Monds, und der Bo⸗ 
gen MS die Abweichung d eines Punkts, welcher mit dem Mond 
eine gleiche gerade Auffteigung FM hat. Mau ſetze den Abſtand 
des Monds von der Erde Sr“, und die Kraft, mit welcher er 
einen in der Diſtanz 7“ von ihm befindlichen Körper anzieht = A’; 
ſo iſt nach dem vorhergehenden F. die aus der Attraction des 
Monds auf das Erdſphaͤroid entſtehende mit CL parallel wirken: 
de Kraft, vermoͤge welcher die Erde, wenn fie Feine Axendrehung 
hatte, in der Ebene MCL als ein zuſammengeſetztes Pendel 


1 5 
ſchwingen würde, = x r ib Cos. d. VI.] s. Man nehme 


auf der durch den Punkt M mit CL parallel gezogenen MK die 
MF dieſer Kraft proportional, ziehe durch F die parallele FT 
mit. CM, und durch M bie Parallele MF mit CS, welche der 
erſteren in P begegne; fo zerfällt die Kraft NE in zwey andere 
MF und FF., von welchen die letztere mit CM parallel wirken⸗ 
de keinen Einfluß auf die Bewegung der Erdaxe hat. Die erſtere 
MF verhält fi) zu AF = Sin. MF F: Sin. MFF'=Sin. ML: 
1 2 
Sin. MCS = Sin. d“: Sin. d; folglich iſt MAF a 2 
Se x 5 7e Sine cos % Vis. Nun iſt aber, wenn man die 
Erdmaſſe = L, die Sonnenmaſſe = M und die Maſſe des Monds 
= ſetzt, vermoͤge des Newtonifchen Gravitationsgeſetzes 
: % = r. M 2. be, ; 
und M- 1: ı--ua = a3. 77: 4ʃ3. Ja (F. 301. n. 3.) 
S ᷣͤ EN RETTEN 

folglich (MDA =“ ee 5 = ‚oder, weil 
die Erdmaſſe in Vergleichung mit der Maffe der Sonne ſehr klein ift, 

BE. FERNE e | 

re) b, 5 

Da man bey diefer Unterſuchung die aus den Veraͤnderun⸗ 

gen der Abftände der Sonne und des Monds von der Erde ent: 
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ſtehende Veränderungen ihrer Attractionkraͤfte vernachläßigen 
kann; ſo iſt nahe 
2 % „ (Dr . 
8 — De 70 „ 


= 1 X, zur Abkuͤrzung. 


MV 3A. r. :. Sin. a! „ HM 
3 — 2. — . 4, und w 5 > 
vun iſt , he ei 6 
N : 1.0 
Sin.’M, = Sin. 78; fo iſt, wenn man die Winkelgeſchwin⸗ 


digkeit, mit welcher der Aequinoktialpunkt “ wegen der Einwir⸗ 
kung des Monds gegen v hin ruͤckt, oder ſich ruͤkwaͤrts bewegt, 


= ſetzt, . 
SN. w. “ Sin. a“ ne Sin. g 
2) U m Sin- . Cos. d. Sin. yM (J. 359). 


= ZA. r. :“ 1 Sin. 44 Cos. 4. 

EN Sin. Cos. d 3 
weil in dem bey M rechtwinflichten ſphaͤriſchen Dreyeck “S N die 
Cotg. V = Sin. V Cotg. MS iſt. 

Es ſey ABC (Fig. 146.) die Ebene des Aequators, CDE 
die Ebene der Ekliptik, C der Mittelpunkt der Erde, L der Mit⸗ 
telpunkt des Monde. Man fälle aus L das Perpendickel LM 
auf die Ebene des Aequators, ziehe MV auf die Aequinoktial⸗ 
linie CG ſenkrecht, und lege durch ZM und MV eine Ebene, 
welche auf CG ſenkrecht ſeyn, und die Ebene GE der Ekliptik 
in der geraden Linie 7& ſchneiden wird, Endlich fälle man aus 
L das Perpendickel LL’ auf die Verlängerung von , und 

iehe CL, CL, CS, und CM; ſo iſt die Lange “ des Mondes — 

CL‘, feine Breite 5“ CL“, feine gerade Aufſteigung = 
VCM, feine Abweichung d‘ = MCL, MCS =d, und VCS 
der Winkel, welcher in der 14 5ſten Figur durch den Bogen Y 
gemeßen wird. Da nun 

CS: C I: Cos. V, 

: Hi Cost: 1, 

a 


8 e ee Cos. 5’ Cos. 3" : Cos. VC. 1 


Cos. ] Sin. VS, 


Cos. d. 
Daher TE Sin. ZC$ = Cos.b' Cos. ! Tg. VC, 
8 2 
=) 7 5 . Cotg. 5% Cos. , 
N 
N 
r con, ö 


. Cos. %, 
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. WM. N 
2 CL Sin. - C Tg. 9 TSC. Cos. b⸗ 
8 . 
(Sin. Tg. 5, Tg. Y) Cos. b“. 
Man ziehe noch durch L. die Parallele im mit LM, und 
durch L die Parallele Zi mit Vm; ſo iſt 
Siu. MCI: LM AL 
Si. ö na 
__ CE.Cos. b’ Sin. 7 Sin. + CL Sin. 5! Cos. 
8 DE 5 
Irc. Sin. 4. 77855 
— „ 5“ (Sin. 2° 
alſo Sin. 2. Cos. 5“ (Sin. / ＋ Tg, 5! Cotg. Y). 
Setzt man dieſe Ausdrücke in die Gleichung n. 2.; fo erhält man 
ml 1 r 
= w2.Cos. 5” (Sin. Tg. ö. Cotg. ) (Sin. J Tg. 5 Tg.) Cos. V, 
vs Cb 5°? (sin. 7 + 2 Tg. b Sn. / Cotg. 2 * Tg“) Cos. V, 


= 


weil Cotg. Ig. = 2Cotg. 2 H. 

Sey die Laͤuge des aufſteigenden Mondsknotens u, und 
die Neigung der Mondsbahn gegen die Ekliptik z; fo find 

Tg. 5“ Tg. 1 Sin. (7-1) (. 178. n. 1.) 

= ASin. ( u), wenn man Ig. : ſetzt; 
Sec. h/ = 1 + m Sin. () 
Cos. C. = ı 12 Sin. ( ) + &e. 
= 1-3%2 ＋ 2 f Cos. 2 (l. - ) + &e. 

Man ſetze dieſe Werthe in den vorhin gefundenen Ausdruck 
von U; fo erhält man nach gehdriger Reduction, wenn man 
der mittleren Schiefe E der Ekliptik gleich ſetzt, 
tw: 


7% 


| Cos. 2E 
(6-2) Cos. E (1-2 4) „ Sin. E Cos. a 


(1-2 U Cos. E Cos. 21, . &c.) 


Diͤe hier vernachlaͤßigten Glieder find, wie man leicht durch 
weitere Ausführung der Rechnung findet, ſo klein, daß ihr Ein⸗ 
fluß auf die Bewegung der Aequinoktialpunkte für die Beobach⸗ 
tungen unmerklich iſt. i 1 85 

Die Geschwindigkeit U’, mit welcher ſich wegen der Wir⸗ 
kung des Monds die Schiefe “ der Ekliptik verändert, iſt, wie 
man in dem z60ften H. n. 2. geſehen hat, = - U Tang.V Cotg. C. 

Alſo iſt, wenn man ſtatt U feinen Werth aus n. 2. ſetzt, 

„ ee Sin. d. Co. 4, 

19 72 Siu. 8 Sin. 7. Cos, V. 


3.) UV N. 
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g in ; Cos. a 
Es iſt aber, wie oben gezeigt worden iſt, Cos Cos. iꝶ — 

: Sin. a“ \ 0 ; : 
Cos. of: 45 und Sin Cos. 5 (Sin. / ＋ Ig. b“ Cotg. 9 = 
Cos. ö (Sin. ＋ Sin. (- ) Cotg. Y); folglich iſt 

X . % % —5 5 

n=- e C09.0°° (Sin. L+4Sin. U-m)Cotg-P’JCos.HSin.Y, 

— 2 W Cos. 57s (Sin. 27 . Cotg · V Sin. (2 #-n) 
2 

' - Cotg. V Sin. ) Sin. V, 
woraus man wie vorhin erhaͤlt 


27 2 
40 U d. e ul )slu. E Sin. 1. (r- Ae) cos. E. sin. a Ce 


Es ſeyen a“, a“ die mittleren Längen des Monds und ſei⸗ 
nes aufſteigenden Knotens fuͤr eine gewiße Epoche, und m’, m“ 
ihre tägliche tropiſche Bewegungen; jo ift für & Tage nach dieſer 
Epoche die mütlere Lange des Monds = An und die mitt⸗ 
lere Länge ſeines aufſteigenden Knotens =. Da man 
nun in den Ausdruͤcken der ſehr kleinen periodiſchen Beraͤnderun⸗ 
gen, welche der Mond in der Lage der Erdaxe ervorbringt, ſtatt 
der wahren Längen des Meuds und ſeines Knotens die mittleren, 
oder a’ mt, al- mit ſiali I, und n ſetzen kann; ſo exhaͤlt man 
aus n. 3. u. 4. nach H. 239. n. I. u. . die von der Ar traction 
des Monds herruͤhrende retrograde Bewegung der Aequinoktlal⸗ 
punkte in t Tagen, 


2 f“. f 


=3% . (1-4 f) Cos. E N 


. 1 7 

m (1i-In2jh Cos. 2E ll , ) 
. (Stun de, chasing, 
und die Veranderung der Schiefe der Ekliptik 


vr (1 52) (1 239⁵ en 
K — 2 (a) . 2 os. 1 
Sac Ol zz (iu. E Cos . e, Ecos) 


F. 362. Das mittlere Zuruͤckweichen der Aequinoktialpunkte 
beträgt alſo in t Tagen 
3 er . w2 Cos. E wegen der Wirkung der Sonne ($. 360.), und 
2 *. it 253 (14 12) Cos. E wegen der Wirkung des Monds 
. 361.) 5 1 
9 Will man mehrerer Genauigkeit halber die Quadrate der Er⸗ 
eentriciräten e und e der Bahnen der Erde und des Monds bey⸗ 


3 
behalten; ſo darf man nur auf die Ausdruͤcke von 175 zuruͤckge⸗ 
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hen, in welchen man die Großen * und N I geſetzt 


hat. Es iſt aber (Note zu F. 323. pag. 576.) N 21. zes +, 


und ebenfo * 143. &e.; folglich muß man, um dieſe 


Größen noch in Rechnung zu bringen, die vorhergehenden Aus⸗ 
druͤcke der mittleren Bewegung der Arquinoktialpunkte beziehungs⸗ 
weiſe mit 142. und 143 e multipliciren. Setzt man noch 
1 = 305 4; fo iſt das jaͤhrliche Zuruͤckweichen der Aequinoktial⸗ 
punkte wegen der vereinigten Wirkungen der Sonne und des 
Monds nu 
= 3. — — 102. Cos. E. ( . Z eg. (i -3A2) (Be), 
die Beobachtungen geben 
7 = 0,9972697 T.; T = 365,25638 T.; E = 230 age; 
h = 0,09005905 e 7 0,016794355 €’ = 0,0550268; 
alſo iſt = = 0,0000352256 in Theilen des Halbın, 
= 7,2658 Sekunden, 
und die mittlere jaͤhrliche Bewegung der Aequinoktialpunkte 
= 2435,37. . (1 4. o, 991953. N. 
Setzt man nun nach > 307. die Maſſe des Monde ers! 


ſo wird X 20.2 ($. 361. n. I.), = 2,5261272. Und 


weil unter der Vorausſetzung einer gleichfoͤrmigen Dichtigkeit der 
Erde ihre Abplattung = 2377 (9 355.), mithin 503 = 2 
305 
ſeyn muͤßte; ſo waͤre unter eben dieſer Vorausſetzung die jaͤhrli⸗ 
che Bewegung der Aequinoktialpunkte = 74,178, welche 24“ 
mehr ausmacht, als nach den Beobachtungen (F. 37.). Auch 
dieſe Erſcheinung zeigt alſo, daß die Erde nicht gleichfoͤrmig 
dicht iſt. Waͤre das Geſetz gegeben, nach welchem ihre Dichtig⸗ 
keit von der Oberfläche an gegen den Mittelpunkt hin zunimmt; 
fo konnte man die mittlere Richtung SK (Fig. 144.) der Kräfte, 
mit welchen der Koͤrper & die Theilchen der Erde anzieht, die 
Lage des Punkt S, und das Moment der Traͤghelt der Erde 
berechnen. Zu der Beſtimmung von G würden die über die Pens 
dellaͤngen angeſtellten Beobachtungen hinreichend ſeyn, das Mo⸗ 
ment der Traͤgheit hingegen bleibt unbeſtimmt, wenn das Geſetz 
nicht gegeben iſt, nach welchem ſich die Dichtigkeit der Erde von 
ihrer Oberfläche an bis zu ihrem Mittelpunkt verandert. Uebri⸗ 
gens wird die Lage der Erdaxe fid) nach demſelben Geſetz veraͤn⸗ 
dern, welches bey einer gleichformigen Dichtigkeit ſtatt finden 
würde, und man kann in obiger Gleichung 1 fo beſtimmen, 
daß die berechnete Bewegung der Aequinoktlalpunkte mit der be⸗ 
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obachteten übereinftimmt, Aber das fo beſtimmte Verhaͤltniß 
von : 1 wird nicht dem Verhaͤltniß der Excentricitaͤt eines Erde 
meridians zu der halben Erdaxe gleich ſeyn, ſondern ſich auf ein 
gleichfoͤrmig dichtes elliptiſches Sphaͤroid beziehen, welches an 
die Stelle der Erde geſetzt dieſelben Veraͤnderungen in der Lage 
ſeiner Umdrehungsaxe zeigen wuͤrde, welche man in Bewegungen 
der Erdaxe beobachtet. Will man w und A mittelft der beobach⸗ 
teten Veränderungen der Lage der Erdaxe beſtimmen; fo muß 
man zwiſchen w und A noch eine Gleichung haben, wozu man 
die gröfte der periodiſchen Veränderungen, nemlich die von dem 
Coſinus der Länge des aufſteigenden Mondsknotens abhaͤngende, 
oder die ſogenannte Nutation der Schiefe der Ekliptik (§. 160.), 


gebrauchen kann. Dieſe iſt, wenn man die gegebene Zahl 75 


mit e bezeichnet, und zugleich das Quadrat der Excentricitaͤt 
der Mondsbahn, wie im Anfang dieſes F. gezeigt worden iſt, 
mit in Rechnung nimmt, vermoͤge des am Ende des Zörſten §. 
gegebenen Ausdrucks 

3 20. (12 2 e'2) h. Cos. E Cala 

Es ift aber m. = 190°,639,, und in Theilen des Halbmeſ⸗ 
ſers = 0,0009242438 5 folglich iſt die Nutation der Schiefe der 
Ekliptik = 640/7493 %. 208. Cos. n, und ihr gröfter Werth 
= 649°,7493 N. . Nach den Beobachtungen iſt ſie aber = 
90% (F. 100. nemlich die halbe große Axe der Nutationsellipſe); 
folglich muß ſeyn 649, 7493 v. % = 9°,63, woraus man erhält 

I.) X. 1 = O, 0148211. . 

Die jaͤhrliche mittlere Bewegung der Aequinoktialpunkte in 
der Ekliptik beträgt nach den Beobachtungen 50, 1 ($. 37.) 
Weil aber die Ebene der Erdbahn ſelbſt ihren Neigungswinkel 
gegen eine unbewegliche Ebene wegen der Einwirkurig der Plane⸗ 
ten verändert ($. 331.); fo entſteht hieraus eine jährliche directe 
Bewegung der Aequinoktialpunkte von 0% 155, un) daher iſt die 
aus den Attractionen des Monds und der Sonne entſtehende Bes 
Bewegung der Aequinoktialpunkte um 0,155 HtbBer als die bes 
obachtete, mithin = 30,255 (S. den folgenden F.). Man wird 
alſo die Gleichung haben 

243537. w? (2-+9,991953. 70 = 50,255, 
oder 2.) 9. ＋ 0,991953 Aw? = 0,02063547: 

Setzt man in dieſe Gleichung den Werth von A, 1 aus n. I.; 
ſo erhaͤlt man 5 

1 = 0,00593363, und mittelft der Gleichung n. 1. 

A 2, 4078, woraus man nach K. 361. n. 1. die Maſſe 
des Monds = 8s finder, nahe mit F. 307. uͤbereinſtimmend. 
Aus dem Werth von 1 ergiebt ſich die Abplattung eines gleich⸗ 
foͤrmig dichten elliptiſchen Sphaͤrbids, welches in Xeziehung auf 
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die beobachtete Bewegungen der Erdaxe an die Stelle der Erde 
geſetzt werden konnte = 338. s. | 

La Place ſetzt im Mittel aus mehreren Erſcheinungen die 
Maſſe des Monds = 58.5 der Maſſe der Erde *). Hienach wäre 
X = 2,57156, und vermdge der Gleichung n. 2. der Werth von 
w2 R= O, 0058 1130, mithin nach n. 1. die halbe große Axe der 
Nutationsellipſe = 9,71, ſehr nahe mit den Beobachtungen uͤber⸗ 
einſtimmend. 

Wird die oben gefundene Maſſe des Monds zz beybehal⸗ 
ten; fo iſt die von der Attraction des Monds herruͤhrende Vers 
Anderung der Schiefe der Ekliptik = 9,63. Cos. u. Vermdge 
der am Ende des zöıften F. gefundenen Ausdruͤcke iſt die von 
der Laͤnge des aufſteigenden Mondsknotens abhaͤngende Ungleich⸗ 
heit der Bewegung des Aequinoktialpunkt in der Ekliptik oder die 
Nutation in der Länge, wenn man auch hier das Quadrat von 
e“ mit in Rechnung nimmt, 99 8 

c. N. h. (1 La +3e2)h Cos. 2 E 
8 Sin. E 
— [73 6 Cos. 22 
= II Sin. E Cos. E 

Das Geſetz dieſer Bewegung der Erdaxe ſtimmt mit Brad⸗ 
ley's Beobachtungen (F. 160.) überein. Denn vermd 


. Sin. u, 


Sin. u =- 19,26 Cotg. 2E. Sin. x. 


oͤge der fo 
eben gefundenen Nutation in der Laͤnge hat die Bewegung des 
5 22 J 2 0 
Aequinoktialpunkts die Ungleichheit 9,63 Sn. F Cb Sin. n. 
Der ſenkrechte Abſtand des Erdpols von dem durch ſeinen mitt⸗ 
itenkreis beträgt alſo 9,63 8 
leren Ort gelegten Breiten 9 9,63. Sim. Eos E Sin. n 
Sekunden des durch dieſen Pol gehenden Parallelkreiſes der Eklip⸗ 
tik, oder, weil der Halbmeſſer dieſes Parallelkreiſes in dem Ver⸗ 
haͤltniß des Sin. E: Sin. tot. kleiner iſt als der Halbmeſſer eines 


groͤſten Kreiſes, 9,63 G Sin. u Sekunden eines groͤſten Krei⸗ 
ſes der Sphäre. Die grdſte oͤſtliche und weſtliche Elongation 
des Pols des Aequators von ſeinem mittleren Ort findet ſtatt, 


8 Cos. 2E 
wenn u = 90° oder = 270° iſt, wo fie 9,63 Sr Sekunden” 
409.55 


ausmacht. Wegen der Nutationein der Richtung der Breite, 
welche 9,63 Cos. 1 Sek. betraͤgt, und für n =o und 190% auf 
9,63 Sekunden ſteigt, andert ſich der Abſtand des Pols des Ae⸗ 
quators von dem Pol der Ekliptik dem Coſinus der Lange des 
aufſteigenden Mondsknotens proportional. Die dflliche und weſt⸗ 
liche Elongation aͤndert ſich dem Siaus eben dieſes Winkels pro⸗ 


portional, und daher würde, wenn das Maximum der e 
7 ‚ebellz 


*) Méc. cel. T. III. L. VI. Ch. XVI. pag. 160. 
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ebenfalls auf 9,63 fliege, der Pol des Aequators um feinen 
mittleren Ort einen Kreis von dem ſcheinbaren Halbmeſſer 9.63 
Sek. beſchreiben. Dieſe Elongationen find aber in dem gegebe⸗ 
nen Verhaͤltniß von Cos. 2E: Cos. E kleiner, als fie bey dieſer 
Kreisbewegung ſeyn wurden; folglich beſchreibt der Pol um ſei⸗ 
nen mittleren Ort eine kleine Ellipſe an der Himmelskugel, deren 
halbe große unter einem Winkel von 9,63 erſcheinende Axe in der 
Ebene des durch den Pol des Aequators gehenden Breitenkreiſes 
liegt, und ſich zu der halben kleinen Axe wie Cos. E: Cos. 2 
verhält, woraus ſich die F. 160. angegebene Conſtruktion ergiebt. 
Berechnet man mittelſt der oben gefundenen Werthe von e, 

A, und 1 noch die übrigen Glieder der H. 369: und 361. für die 
Bewegungen der Erdare gefundenen Ausdruͤcke; fo erhält man 
die ne Ungleichheiten der Bewegung der Aequinoktial⸗ 
punkte 25 f 1 1 

= 18% O00 Sin. 1 17,150 Sin. 21 6% 215 Sin. 27 , 
und dieſe Gleichungen muͤßen zu den von dem mittleren Aequi⸗ 
noktialpunkt an gerechneten Laͤngen mit ihren Zeichen hinzugefuͤgt 
werden, um die von dem wahren Aequinoktialpunkt an gerechnete 
Laͤngen zu erhalten. l eee £ 

Die periodiſchen Ungleichheiten der Veranderung der Schiefe 

der Ekliptik ſind a Be 

+ 9,63 Cos. 1 + 0% 409 Cos. 21 + 6,003, Cos. 21“, f 
welche Gleichungen zu der mittleren Schiefe müßen addirt wer⸗ 
den, um die wahre Schiefe der Ekliptik zu erhalten ). 
Die von der mittleren Laͤnge u des aufſteigenden Monds⸗ 
knotens abhaͤngende Ungleichheiten der Bewegung der Erdaxe 
ſind diejenigen, welche die Aſtronomen mit dem Namen der Nu⸗ 
tation bezeichnen. Die Theorie zeigt uns noch einige kleinere 
Ungleichheiten, welche von der Laͤnge der Sonne und des Monds 
abhaͤngen, und durch ſie mit einer viel groͤßeren Genauigkeit be⸗ 
ſtimmk find, als man fie durch die Beobachtungen wuͤrde haben 
beſtimmen können. Die größere Vollkommenheit der neueren 
Aſtronomie erfordert, daß man die von der Laͤnge der Sonne 
abhaͤngende Nutation der Erdaxe in Rechnung nehme. 


§. 363. Wir haben bisher die Ebene der Erdbahn, auf 
welche die Veränderung der Lage der Erdaxe bezogen wurde, als 
eine unbewegliche Ebene betrachtet. Dieſe verandert aber wegen 
der Attraction der Planeten ihre Lage (F. 331.) 3 folglich muß, 
wenn man die Lage der Erdaxe auf eine unbewegliche Ebene be⸗ 


) Die von La place in der Mec. esl. T. II. Pre- 350 gegebenen Aus⸗ 
drücke gründen ſich auf die Vorausſetzung K==3, weswegen die von 
der Sonnenlaͤnge abhaͤngende Ungleichhelten kleiner find. Die daſelbſt 
angegebenen Coefficienten der Sinus und Coſinus ber doppelten Monbs⸗ 
längen müßen noch, wie man aus den allgemeinen Formeln ſieht, mit 
X multiplicirt werden. 


Wohnenbergers Aſtröndmte. Un 
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zieht, aus der Wirkung der Sonne auf das Erdſphaͤroid eine Nu⸗ 
tatlon der Erdaxe entſtehen, welche der durch den Mond hervor— 
gebrachten ähnlich iſt, deſſen Bahn ihre Lage gegen die Ekliptik 
andert. Eine ähnliche Nutation muß aus der Wirkung des 
Monds eutſtehen, weil die mittlere Neigung feiner Bahn gegen 
die Erdaxe conſtant iſt. Nur werden dieſe von der Veränderung 
der Lage der Erdbahn abhaͤngende Dfeillationen der Erdaxe ſehr 
viel längere Perioden haben, als die bisher betrachtete Nuta⸗ 
tion. Die Veraͤnderung der Lage der Erdbahn bringt, indem ſie 
ſich mit den Wirkungen des Monds und der Sonne auf das 
Erdſphaͤroid verbindet, eine von derjenigen ſehr verſchiedene Vers 
änderung der Schiefe der Ekliptik hervor, welche wegen jener 
Bewegung der Erdbahn allein ſtatt finden wuͤrde. Waͤre die 
Erde genau ſphaͤriſch; ſo wuͤrden die Sonne und der Mond we⸗ 
der eine Bewegung der Aequinoktialpunkte, noch eine Veraͤnde⸗ 
rung der Schiefe der Ekliptik hervorbringen, und die Secular⸗ 
veraͤnderung der Schiefe der Ekliptik wuͤrde der durch die Wir⸗ 
kung der Planeten hervorgebrachten Secularveraͤnderung des Nei⸗ 
ungswlnkels der Erdbahn gegen eine unbewegliche Ebene gleich 
eyn. La place finder *), daß die ganze Veränderung der Schiefe 
der Ekliptik durch die Wirkung der Sonne und des Monds auf 
das Erdſphaͤroid ungefaͤhr auf den vierten Theil desjenigen Werths 
reducirt wird, welcher wegen der Wirkung der Planeten allein 
ſtatt haben wuͤrde. Aber dieſer Unterſchied wird erſt nach zwey 
oder drey Jahrhunderten merklich. 

Sey die Anzahl der von 1750 an verfloßenen julianiſchen 
Jahre t, die Bewegung der Aequinoktialpunkte in einer unbe⸗ 
weglichen Ebene, mit welcher im Jahr 1750 die Ebene der Erd⸗ 
bahn zuſammenfiel, = W, der Neigungswinkel des Erdaͤquators 
gegen dieſe Ebene = “, ſodenn die Bewegung der Aequinoktial⸗ 
punkte in der Erdbahn oder in der wahren Ekliptik =’, und 
der Winkel des Aequators mit der Ebene der Erdbahn = V; fo 
iſt, wenn man die mittlere Schiefe der Ekliptik für das Jahr 
1750 = 23° 28° 18" ſetzt, und nur auf die Secularveraͤnderungen 
Ruͤckſicht nimmt, nach Mec. cél. T. III. pag. 138. i 
W 50% 41203. f ＋. 100% 

+ 13788öů a1 Sin. (85 3357/5 ＋ 50% 103.7) 
2382308 Cos. 3211575 f- 5693°°,465in. 13 94645. #5 
J = 23° 28181191722 
2580278 Cos. (85° 33.5778 50%, 1403. 8) 
i - 9222,21 Sin. 32°,11575. 64 1646°%,79 Cos. 13% 94045. 15 
. = 50%½% 1203. = 4627'%,46Sin.13°, 4045. _ 

+ 201 53%ů 0g Sin, 167057877. 1; 
V, S 230 28718334705 Sin. 32.711578. 6 
2382 44 Sin. 67073225 

*) Mec, cél. T. II. pag. 320. 
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Diefe Ausdruͤcke find auf Zeitränme von tauſend bis zwolf⸗ 
hundert Jahren vor oder nach der Epoche 1750 anwendbar, in⸗ 
dem man im erſten Fall & negativ feht. Hienach betraͤgt das 
Zuruckweichen der Aeguinoktialpunkte in dem Zeitraum von 175⁰ 
bis 1850 

in der unbeweglichen Ebene 19 23 46,66, 
in der Ebene der Erdbahn 1 23 31,135 
der Unterſchied iſt alſo = 15,53, von welchem man 
in dem vorhergehenden §. Gebrauch ch hat. 


Ferner findet man fuͤr 1750 250 28.180 | 23° 28° 18,00 
für 1850 | 23 2813,09 23 27 25,86, 

woraus ſich die Secularabnahme der Schiefe der Ekliptik in dem 
gegenwaͤrtigen Jahrhundert = 527,14 ergiebt. Im Jahr 1800 
müßte alſo die Schiefe der Ekliptik geweſen ſeyn = 6 27.52% 93. 
Nach den Beobachtungen war fie = 232757 . 331.) , und 
daher ſcheint, wenn anders die fuͤr 1750 angenommene Schiefe 
richtig iſt, die Secularabnahme 32% 14 zu groß zu ſeyn F. 331.) 

Noch kann man obigen Ausdruͤcken, wenn ſie nur auf Zeit⸗ 
räume von zwey oder drey Jahrhunderten ſich erſtrecken ſollen, 
durch Aufloͤſung der trigonometriſchen Funktlonen in Reihen eine 
zum Rechnen bequemere Form geben. Mau erhaͤlt, wenn man 
diejenige Glieder weglaͤßt, welche die dritte und höhere Potenzen 
von & e ? 

% = 50% 8760. f- 0',0061217943,8° } 
V. 2235 28 18° + 0°,00060984241.8°5 
P. 50, ogg 5. 1 ＋ 0°,000L221494.0°5 
V'=23° 28“ 18“ - 0",52114, 7 S ,060002722945. in, 
Der letztere Ausdruck ſtimmt in dem Coeffſeienten von t mit 
dem F. 331. aus der Méc. cel. angefuͤhrten überein, Die Coeffi⸗ 
cienten von t2 weichen merklich von einander ab. ; 

Die Unterſchiede zwiſchen E und 1“, “ und 7° dienen zur 
Beurtheilung der Veraͤnderung der Lage der Erdbahn gegen die 
angenommene unbewegliche Ebene. Man ſieht daß die wirk⸗ 
liche Secularveraͤnderung der Lage der Erdare ſelbſt in einem Jahr⸗ 
hundert fehr gering, und die Abnahme der Schiefe der Ekliptik 
ſehr nahe der durch die Attraction der Planeten bewirkten Veraͤu⸗ 
derung des Neigungswinkels der Erdbahn gegen eine unbeweg⸗ 
liche Ebene (F. 331.) gleich iſt. Erſt nach mehreren Jahrhun⸗ 
derten wird die wirkliche Secularbewegung der Erdaxe merklich, 
welche durch die Wirkung der Planeten verbunden mit der Wir⸗ 
kung der Sonne und des Monds auf das Erdſphaͤroid hervorge⸗ 
bracht wird. a 


§. 364. Dieſelben Kräfte, welche die Lage der Um; 
drehungsaxe der Erde verändern, muͤßen auch heſtaͤndige Sp. 
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eillationen des Fluidums hervorbringen, welches den größer 
ren Theil ihrer Oberfläche bedeckt. Es ſey ADBE (Fig. 
147.) ein Durchſchnitt der Erde mit einer durch ihren Mit⸗ 
telpunkt C und den Mittelpunkt S der Sonne gelegten Ebe⸗ 
ne. Man ziehe EDS und den Durchmeſſer ZB auf DE 
ſenkrecht; ſo werden alle mit der Sonne auf einerley Seite 
von AB liegende Theilchen ſtaͤrker von ihr angezozen, als 
der Mittelpunkt C der Erde, hingegen wird dieſer ſtaͤrker 
angezogen als die in der anderen von der Sonne abgekehrten 
Hälfte AEB liegende Theilchen. Zugleich zerfällt die in der 
Richtung der geraden Linie MS wirkende Kraft MG, mit 
welcher das Theilchen M angezogen wird, in zwey andere 
MN und MR, von welchen die eine in der mit SA paralle⸗ 
len Richtung Ou, die andere in der auf SZ ſenkrechten 
Richtung M wirkt. Folglich muß das Meer in D und E 
ſich erheben, bey 4 und haber ſinken, wenn das Gleichge⸗ 
wicht wieder hergeſtellt werden ſoll. er 
Man ziehe CM, und feße die Maſſe der Sonue=S; 


g 8 . . 
fo iſt UG= Ir und die Kraft C, mit welcher die Sonne 


9 
den Mittelpunkt C der Erde anzieht = =. Da nun 


_GM 2 . 
oder nahe MF: c CS: 
fo it M- C: C = 65° SM: SM’, 
nahe = 2 CP. (&: sM*, 
73 nahe = 20: CS, weil CP in Vergleichung mit CS 
ſehr klein iſt. a 72951 
2. . . 
Ufo ik .) MN G = ER: 
und weil GM : MR = SM: PM, 
CG: G = SM’: CS‘; 
ſo iſt Co: MR= SM’ : CS. PA 
g nahe = CS: PM, 8 
BR E 
Folglich iſt 2.) MR = F N 
Was hier von einem an der Oberflaͤche liegenden Theil⸗ 
chen bewieſen worden iſt, kann auch ebenſo von allen inner? 
ges des Körpers und in irgend einem anderen durch SE ges 


y 
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legten Durchſchnitt befindlichen Theilchen gezeigt werden. 
Wenn alſo die Erde mit einer durch ihren Mittelpunkt C 
auf Cs ſenkrechten Ebene AB geſchnitten wird; ſo wird die 
Schwere ihrer Theilchen auf beyden Seiten dieſer Ebene nach 
einer auf ihr ſenkrechten Richtung durch die Attraction der 
Sonne ihren Abſtaͤnden MO von der Ebene An proportio⸗ 
nal vermindert (u. I.), und nach einer auf IL ſenkrechten 
Richtung MP den Abftänden 1 proportional vergrößert 
(u. 2.). Folglich kann, wenn die Erde als flußig ange⸗ 
nommen wird, das Gleichgewicht des Fluidums nur alsdenn 
beſtehen, wenn fie die Geſtalt eines elliptiſchen Sphaͤroids 
hat, welches durch die Umdrehung einer Ell 'pfe um ihre große 
Are beſchrieben wird (F. 383.), und die Axe dieſes Sphaͤ⸗ 
roids gegen die Sonne gerichtet iſt. Bey der Umdrehung 
der Erde um ihre Axe werden die Pele dieſes Sphaͤroids 
nach und nach anderen Punkten der Oberflaͤche der Erde ent⸗ 
ſprechen, und namentlich zur Zeit der Tag und Nachtglei⸗ 
chen den Umfang des Erdaͤquators durchlaufen. Aehnliche 
„Bewegungen werden durch die Attraction des Monds her⸗ 
vorgebracht werden, woraus diejenige Erſchein ungen eutſte⸗ 
hen, welche unter dem Namen der Ebbe und Sluth bekannt 
ſind. Zur Zeit der Syzygien iſt die Erhöhung des Meers 
eine Wirkung der Summe der anziehenden Kraͤfte der Sonne 
und des Monds, zur Zeit der Quadraturen aber ihrer Diffe⸗ 
renz, weil in dem letzteren Fall die Axe des Srhaͤroids, 
welches der Mond hervorzubringen ſtrebt, mit der Axe bes⸗ 
jenigen Sphaͤroids einen rechten Winkel macht, welches 
durch die Attraction der Sonne allein würde hervorgebracht 
werden. Man beobachtet, daß die Ebbe und Fluth auch in 
den Quadraturen ſich nach dem Lauf des Monds richtet. 
Folglich uͤbertrifft die Kraft, mit welcher der Mond die 
Theilchen der Erde anzieht, die Kraft mit welcher eben dieſe 
Theilchen von der Sonne angezogen werden, welches mit 
den Erſcheinungen der Nutation ubereinſtimmr. Waͤh⸗ 
reud eines täglichen Umlaufs des Mouds entfreht zweymal 
Fluth und zweymal Ebbe. Weil aber das Waſſer einige 
Zeit gebraucht, um nach denjenigen Gegenden hin zu ſtroͤ⸗ 
men, wo es durch die Attractionen des Monds und der 
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Sonne erhöht wird; fo tritt die Fluth erſt nach dem Durch⸗ 
gang des Monds durch den Meridian ein. Dieſe Werfpär 
tigung aͤndert ſich mit den Abſtaͤnden des Monds von der 
Sonne, indem dieſe die Wirkung des Monds bald vergröß 
ſert, bald vermindert. Die Größe der Fluth ändert ſich 
mit der anziehenden Kraft, alſo mit den Entfernungen des 
Monds und der Sonne von der Erde, und an einem gege⸗ 
beuen Ort der Erde zugleich mit den Declinationen dieſer 
Himmelskörper, oder mit ihren Mittagshoͤhen. 


§. 365. Das Arenverhältniß des abfangen elliptifchen Sphäs . 
roids, bey welchem unter der hier gemachten Vorausſetzung das 
Gleichgewicht beſtehen könnte, kann fo gefunden werden. Es fen 
wie man in dem Zsaſten K. vorausgeſetzt hat, DE (Fig. 148.) 
die Umdrehungsaxe des Sphäroids, aber es ſey jetzt DE gröfs 
fer als der Durchmeſſer AB des Aequators. Man ſetze 

Ar 2 2 8 52 
ar — . z fo iſt = a =. 42, oder, wenn man 


DOs 
die F. 355. gebrauchten Benennungen beybehaͤlt, un = 2. 
Alſo muß man in den Ausdrücken n. 9. und 10. des 35 5ſten §. 
ſtatt w ſetzen x Y 1. Es iſt aber ö 

Arc. Tg. * V S ( f &c 0A. 

A De ı+x, 
m — e 


2 N 
folglich iſt, wenn man die Erdmaſſe Md = 1 ſetzt, 


e 
die Gravitation am Pol i — Ks 1K 5 
D des ablangen Sphaͤroids 23. CD? 
| 3@- 3-22) 12 ) K 


. 


und die Gravit. in 47 
unter dem Aequat. & 2 CD Vr 72 

Man ſetze den Abſtand der Sonne von der Erde = N; ſo iſt 

die durch die Sonne bewirkte Verminderung der Schwere unter 


den Polen D und E des Sphäroids = 23 (F. 364. n. 10, 


und die Vergrößerung unter dem Aequator = De (F. 364. n. 2). 
aten muß ſich nach $, 333. im Fall des Gleichgewichts ver⸗ 
alten 


) Dieſe ben Ausdrucke ergeben ſich aus Maclaurin Treat. of Flux. 
N. 047. bag. 537, 
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ı+x 15 * 
Gl. 2 x) 25.CD 3(#-36- Le. =) 9 4 
x, CD’ IN e 


AG 
s 1, woraus man erhaͤlt 


78 18. 1 or 8. Kr (25 vi) 5 
— (FE) (3-37) 


CD 
Sey ) 7 =. (IN G tom 
IEE 9 295 


Der 9 3 15 


2.) 2 Lg. 


13 
oder A A + East? p = Eger: 


mithin 8 2 + 23 4 ＋ Kc. = 9. 
Alſo iſt 3.) * nahe = 2 7 
Da nun OD: CA =ı 2 V2 
. = 2 &c. 

ſo iſt eD-CA 5 CD+CA = 2 5 a- Z oder, wenn man 
den mittleren Erdhalbmeſſer . r ſetzt, 

4) Cb. CA e = 4 7. % (n. z.). 

Man ſetze den mittleren Abſtand der Sonne von der Erde 
S a, und ihre mittlere Horizontalparallaxe = Y; ſo i 


C 2192, OD Ba 
Bi, Sin.p’, Er Sin. y 5 und 
— 3 
50 7 S. Sin. y- (3-x2) 10 (n. 1.) 
7 — 223 
nahe = 3. Sin- 57 735 


folglich 6.) CD- CA 5 . &. Sin. /s () . 
Unter der Vorausfegung. der Sonnenparallare v“ = 8,8 ift 


S 331144, und r kann man der halben Summe des Halbmeſ⸗ 


ſers des Aequators und der halben Erdare = 3266327 Toiſ. 
(F. 143.) E 2a. 3260 327 par. Zollen ſetzen; folglich wird für den 
mittleren Abſtand der Sonne von der Erde CD-CA 22, 67843 
Zollen = 1 Fuß 10 3 Zoll *). 5 : 
„) Newton, welcher zuerſt die Ebbe und Fluth nach der Theorie der 
allgemeinen Schwere berechnet hat, fand 1 Fuß 11 38 Soll. Prince. 
L. III, prop. XX XVI. 
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Man ſchneide das Sphaͤroid mit einer durch feine Are DE 
auf die Ebene des Erdäquators ſenkrecht gelegten Ebene AL BE, 
und es ſey NO die Durchſchnittslinie dieſer zwey Ebenen; ſo 
wird, weil die Verlängerung von DE durch den Mittelpunkt 
der Sonne geht, der Winkel OCD die Abweichung der Sonne 
meſſen, und an einem unter dem Aequator liegenden Punkt O 
der Unterſch ied der Hohen des Meeres bey der Fluth und Ebbe 
CO- Cd fern, Denn der Schnitt des Waſſerphaͤroids mit 
einer durch NO. auf die Ebene ADBE ſenkrecht gelegten Ebene 
iſt eine Ellipfe, deren große Axe = NO, und deren kleine Are 
dem Durchmeſſer AB des Aequators des Waſſerſphaͤroids gleich 
iſt. Man findet aber aus dem F. 138. zwiſchen n. 3. und 4. 
vorkommenden Ausdruͤcken, wenn man d ſtatt 4“ ſetzt, und die 
Quadrate und hoͤhere Potenzen des in gegenwaͤrtigem Fall ſehr 


einen Bruchs , vernachlaͤßigt, CO =CD-(CD-CA) Sin. de. 
Folglich ft 7.) Co. CA = (CD- CA) con, 
R 
= Ins (2) c 


Es liege nun ein Ort o (Fig. 148.) auſſerhalb des Erdaͤqua⸗ 
tors und es werde das Waſſerſphaͤroid mit einer dem Erdaͤgua⸗ 
tor NO parallel gelegten Ebene no geſchnitten; fo iſt der Schnitt 
eine Ellipſe, deren große Axe no ſich zu ihrer kleinen Axe wie 
NO: AB verhält (§ 348. v. 4.). Alſo verhält ſich auch, wenn 
man om dem Ueberſchuß der halben großen Are über die halbe 
kleine Are dieſer Ellſpſe gleich macht, CO-CA:om= NO: on, 
oder wegen der geringen Abweichung des Sphärvids von der Ku⸗ 
gelgeſtalt ſehr nahe wie der Sinus totus zu dem Coſinus der 
Breite des Orts 0. Man ziehe den Halbmeſſer Co, und mr auf 
Co ſenkrecht; fo tft, weil Co nahe mit der Richtung der Schwere 
zuſammenfaͤllt, or der Ueberſchuß der Fluthhoͤhe über die Ebbe. 
Mau ſetze die Breite von =; fo iſt nahe or = mo Cos. L 
(CO- CA] Cos. L. Alſo iſt unter der Breite L die von der 
Wirkung der Sonne herruͤhrende Fluthhoͤhe über. die Ebbe 


— 3 5 525 ( N 5 
DE > r. C. Sin. p, Cos. I. 4) Cos. * 


Vermdͤge v. r. und 4. iſt die Fluthhoͤhe direct der Maſſe des 
Himmelskoͤrpers, welcher die Bewegungen des Meeres: hervor“ 
bringt, und umgekehrt dem Würfel feiner Entfernung von der 
Erde proportional. Wenn man alſo die Erdmaſſe wie bisher Zl, 
die Maſſe des Monds , feinen Abſtand von der Erde = N 
und diejenige Größe, welche in Beziehung auf die Sonne mit 9 
bezeichnet wurde, in Beziehung auf den Mond = 9 nat: . 


: Ns N 
wird man haben 7. = 4 ( 7.0 (3-%?), nahe = 34 2 . 
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Es iſt aber, wenn man den mittleren Abſtand des Monds von 
der Erde = a‘, feine ſideriſche Umlaufs zeit = 1, und die ſide⸗ 
riſche Umlaufszeit der Erde = T ſetzt, 
— un 42 2 2 
8 12 31 L; Ia (J. 301. n. 8.9 
„ mw (TNTSHt 
faglic it = fg 70 , 
LN. S 7872 $ 
ſehr nahe = he „ 


se 2 zur Abkürzung , 


CDN CDN fa's3 

und . 2 = N. F. Be} a GH * 

Man ſetze noch die Abweichung des Monds = d“; fo iſt vers 
möge n. 8. unter der Breite L die von der Wirkung des Monds 
herruͤhrende Fluthhoͤhe über die Ebbe 

15 a 4. J . 

e . 0 can. 

Wenn der Mond mit der Sonne in Conjunktion oder Oppo⸗ 
ſition iſt; ſo iſt die Fluthhohe die Summe der Hohen, welche 
durch die Wirkungen der Sonne und des Monds einzeln genom⸗ 
men würden hervorgebracht worden ſeyn. Folglich iſt nach n. 8. 
und 9. um die Zeit der Syzygien die aus den vereinigten Wir⸗ 
kungen des Monds und der Sonne entſtehende Fluthhoͤhe über 
die Ebbe 


en re 3 — l a“ J 
10.) Fa Sin p! Cos. 2 Cos. a FC?) 


F. 366. Die Unregelmaͤßigkeit der Tiefe des Meeres, die 
Art, nach welcher es uͤber die Erde verbreitet iſt, die Lage und 
der Abhang der Ufer, ihre Verhaͤltniße gegen die benachbarten 
Kuͤſten, die Strömungen, der Widerſtand, welchen die Gewaͤſſer 
lelden, alle dieſe Urſachen, welche man nicht der Berechnung 
unterwerfen kann, modifictren die Dfeiltationen dieſer großen fluͤf⸗ 
ſigen Maſſe. Man kann daher nur die allgemeinen Erſcheinun⸗ 
gen, welche aus den Anziehungen des Monds und der Sonne 
entstehen muͤßen, zergliedern, und aus den Beobachtungen die 
Data ableiten, welche zu der Ergänzung der Theorie der Ebbe 
und Fluth in einem jeden Hafen erforderlich ſind, und von der 
Große des Meeres, von feiner Tiefe, und von den Localumſtaͤn⸗ 
den des Hafeus abhaͤngen. 0 

Den Werth von X kann man zwar, wie in dem 36 aſten &. 
gezeigt worden iſt, unabhaͤngig von den Erſcheinungen der 
Ebbe und Fluth beſtimmen. Weil aber auch dieſe Große durch 
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Localumſtaͤnde geändert werden kann; fo iſt es noͤthig, fie durch 
die Beobachtungen der Ebbe und Fluth zu beſtimmen. Nach vie⸗ 
len in dem Hafen von Breſt angeſtellten Beobachtungen iſt da⸗ 
ſelbſt die Höhe der Fluch über die Ebbe um die Zeit der Syzygien 
im Mittel genommen S 18,126 Fuß, um die Zeit der Quadratu⸗ 
ren aber 8,586 F. Alſo verhaͤlt ſich nahe die Summe der Wir⸗ 
kungen des Monds und der Sonne zu ihrer Differenz, oder 
. ＋I: XT 18,15: 8,586, und Arı = 26,712: 9,4 = 2,8: 1. 
La place fand durch eine genauere Berechnung dieſer Beobach⸗ 
tungen A = 2,9677 *), und ſetzte in runder Zahl X = 3. Es iſt 


— % JT Na 4 
aber nach dem vorhergehenden §. X = 12 E 178,72. ei 


folglich iſt für 1 = 3 der Werth von „ gz. Die Monds⸗ 
gleichung der Sonnentafeln hat gegeben „4, (F. 303.), die Nu⸗ 
tation 2818s (F. 362. pag. 67 l.), und vermöge der beobachteten 
Horizontalparallaxe des Monds muß die Maſſe des Monds eben⸗ 
falls nahe = 75 ſeyn (F. 310.). Alſo iſt wirklich in dem Hafen von 
Breſt das Verhaͤltniß der Wirkung des Monds zu der Wirkung 
der Sonne auf das Meer größer, als es vermoͤge der Maſſe des 
Monds ſeyn ſollte. 

Man ſetze nun nach Anleitung der Gleichung n. 10. des vor⸗ 
hergehenden F. die Fluthhoͤhe über die Ebbe um die Zeit der Sy⸗ 


zygien = (C) Cosd . N Cos. 7), wo M eine 
durch Beobachtungen zu beſtimmende Größe iſt. Zur Zeit der 
Tag ⸗ und Nachtgleichen find Cos. d und Cos. d“, fo wie & nahe 


1, und wegen der Variation ift in den Syzygien der Nbftand 

des Monds von der Erde im Mittel genommen um vi, kleiner, 

als fein mittlerer Abſtand a“ **); mithin der mittlere Werth von 
Y 3 2 2 

( in den Syzygien nahe = 18. Wird nun die mittlere aus 


einer großen Anzahl von Beobachtungen geſchloßene Fluthhoͤhe 
uͤber die Ebbe um die Zeit der Syzygien und Aequinoctien mit 
ah bezeichnet; fo wird man die Gleichung haben 

2% C , (1 ＋ 4 0, 


? 5 — — 
aus welcher man erhält 7 = J erz 2, 
E 
+ 16) 
22h, für à 3. 


Setzt man dieſen Werth von u in den vorhergehenden allger 
meinen Ausdruck, und A 3; fo erhält man für die Syzygien 


) Mec. cél. T. IT. pag. 269. 
=*) Mees esl. T. H. Peg 250 a 
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hie A ae u 192 (( EN ce 5 . cs 4.) 9. 


Um die Zeit der Quadraturen iſt nahe 5 
tie Fluthhöhe? _ 48 a' — 2 1 
uͤber die ER: 1563 2% 6 (5) Cos. a ( Cos 4 ) 

In dem Hafen von Breſt z. B. iſt ah = 19,27 Fuß. Hier⸗ 
aus findet ſich 1. 4,73, und daher die Fluthhoͤhe über die 


N n 
Ebbe 4% (AH)) cor . (E) 07°) Sub. 
Der Quotient ei kann mittelſt der Tafel der Mondsparallare 


gefunden werden. a ; 

Man ſetze die Horizontalparallare des Monds in feiner mitt⸗ 
leren Entfernung a“ von der Erde — Pl, in der Diſtanz R“ aber 
Pz; fo verhält ſich a.: R! S Sin. P: Sin. P“ (F. 40. n. I.), 
nahe =P: P. Nach Bürg iſt das conſtante Glied des Aus: 
drucks der Mondsparallaxe = 37“ 1,“ (F. 327. pag. 589), und 
dieſes iſt, weil die Mondsparallaxe durch die mittlere Anomalie 
ausgedruckt iſt, die Parallaxe in der mittleren Diſtanz; folglich iſt 


G 


Es ergiebt ſich aus obigen Ausdruͤcken, daß unter uͤbrigens 
gleichen Umſtönden in den Syzygien die Fluthhöhen um die Zeit 
der Nachtgleichen am gröften, um die Zeit der Sonnenwenden 
aber am kleinſten ſeyn muͤßen. Umgekehrt muß es ſich um die 
Zeit der Quadraturen verhalten, weil alsdenn der Mond feine 
grdſte Abweichung hat, wenn die Abweichung der Sonne = o 
iſt, und ſeine Abweichung verſchwindet, wenn die der Sonne am 
groͤſten if. Dig ſtimmt mit den zu Breſt angeſtellten Beobach⸗ 
pie bee Sinthöbhe Eu nemlich 

die gröfte Fluthhöoͤhe über die Ebbe e ee & 
in 24 Syzygien der Nachrateichen? im Mittel = 19,27 Fuß, 
und in 24 Syzygien der Sonnenwenden — S 16,98, 
die kleinſte Fluthhöhe uͤber die Ebbe Zim Mittel = 7 
in 2 Quadraturen der Nachtgleichen! Ws 
und in 24 Quadraturen der Sonneuwenden = 9,68 1). 
Die tägliche Verfpätung der Fluthen war St. 
in den Syzygien der Nachtgleichen 2 0 36“ 43% 
— — — — Sonnenwenden S 0 AT 11 
in den Quadraturen der Nachtgleichen = 1 22 47 
— — — — Sonnenwenden = 1 7 10. 

Weil die durch den Mond hervorgebrachte Fluͤth die von der 

Sonne herruͤhrende uͤbertrifft; ſo muß die aus den Wirkungen 


*) Mec. cél. T. II. pag. 289. 
*) Mechanik des Himmels, übers. von Burckhardt. II. Theil. pag. 330. 
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dieſer zwey Himmelskörper zuſammengeſetzte Fluth ſich haupt: 
ſaͤchlich nach der Fluth des Mondes richten, und in einer gege⸗ 
benen Zeit müßen ſich eben ſo viele Fluthen ereignen, als es obere 
oder untere Durchgaͤnge des Monds durch den Meridian giebt, 
welches mit den Beobachtungen uͤbereinſtimmt. Aber der Zeit⸗ 
punkt der zuſammengeſetzten Fluth muß nach einem von den 
Mondsphaſen und von dem Verhaͤltniß der Wirkung des Monds 
zu der Wirkung der Sonne abhaͤngenden Geſetz um den Zeitpunkt 
der Mondsfluth hin und her ſchwanken. Der erſtere dieſer Zeit⸗ 
punkte eilt dem zweyten von der gröften bis zur kleinſten Fluth 
vor, und folgt ihm nach von der kleinſten bis zur groͤſten, fo 
daß, weil der mittlere Zeitpunkt der zuſammengeſetzten Fluth 
mit der Mondsfluth zufammenfallt, die mittlere tägliche Vers 
fpätigung der Fluthen 50“ 28,73 beträgt (F. 62.). La Place) 
fand durch die Theorie unter der Vorausſetzung A = 3 die taͤgli⸗ 
che Verſpaͤtigung der Fluthen in den Syzygien der Nachtgleichen 
= 35,32“, und in den Syzygien der Sonnenwenden = 41 11“ 
nabe mit den Beobachtungen uͤbereinſtimmend. Der Unterſchied 
zwiſchen der Theorie und den Beobachtungen verſchwindet, wenn 
man x = 3,1355 ſetzt. Fuͤr die OQuadraturen der Nachtgleichen 
fand La Place die tägliche Verſpaͤtigung = 1 St. 32317, und 
für die Quadraturen der Sonnenwenden 1 St. 3“ 12. *). Die 
Unterſchiede zwiſchen der Theorie und den Beobachtungen liegen 
innerhalb der Graͤnzen der Fehler der Beobachtungen und der zu 
der Berechnung gebrauchten Elemente. 

Das Maximum und Minimum der Fluth faͤllt nicht auf den 
Tag der Syzygle und der Quadratur, ſondern einen oder zwey 
Tage ſpaͤter, wenn die Zwiſchenzeit zwiſchen der Mondsfluth 
und dem Durchgang des Monds durch den Meridian ſammt der 
zwiſchen den Durchgaͤngen des Monds und der Sonne durch den 
Meridian verfloßenen Zeit der zwiſchen der Sonnenfluth und dem 
Durchgang der Sonne durch den Meridian verfloßenen Zeit gleich 
iſt. La Place fand aus den zu Breſt angeſtellten Beobachtun⸗ 
gen, daß daſelbſt die groͤſte Fluth 1 T. 12 St. 10726“ nach der 
Syzygie eintritt ). Es ergiebt ſich hieraus, daß in dieſem 
Hafen die Sonnenfluth 4 St. 24,21“ nach dem Durchgang der 
Sonne, und die Mondsfluth 3 St. 8739“ nach dem Durchgang 
des Monds durch den Meridian eintritt. 

Vermoͤge der Beobachtungen ſchwankt das Meer um einen 
gewißen mittleren Zuſtand hin und her, von welchem es ſich nicht 
über eine gewiße Graͤnze entfernt, was Ka Place die Stabilität 
des Gleich gewichis des Meeres neunt. Er fand daß dieſe Sta⸗ 
bilität nothwendig ſtatt finden muͤße, wenn die Dichtigkeit des 

) Ms. esl. T. II. L. IV. Chap. III. n. 35. pag. 276, 277. 


*) A. a. O. n. 39. pag. 284. 285. 
) A. g. O. u. 24. pag. 248. 
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Meeres kleiner ift als die mittlere Dichtigkeit der Erde *). Die 
Theorie der Geſtalt der Erde verbunden mit den Gradmeßungen 
und den Beobachtungen über die Pendellaͤngen, die Bewegun⸗ 
gen der Erdare, und die von Cavendish angeſtellten Verſuche 
zeigen, daß die mittlere Dichtigkeit der Erde die des Waſſers 
übertrifft; folglich ſtimmt auch in dieſem Punkt die Theorie mit 
den Beobachtungen überein. 

Ein nicht weniger merkwuͤrdiges Reſultat der Theorie iſt der 
von Ca Place gefundene Satz, daß, was auch das Geſetz der 
Tiefe des Meeres, und die Geſtalt des Sphaͤroids, welches es 
bedeckt, ſeyn mögen, die Phänomene der Präceßion und Nuta⸗ 
tion dieſelben find , als wenn das Meer mit dieſem Sphaͤroid 
eine feſte Maſſe bildete“). 


$. 367. Was in Beziehung auf das Meer bemerkt 
worden ift, läßt fi) auch auf das elaſtiſche Fluidum anwen⸗ 
den, welches die Erde umgiebt, und ihre Atmoſphaͤre bil⸗ 
det (F. 14.). Naͤhme die Dichtigkeit der Armoſphaͤre von 
der Oberflache der Erde an genau dem Druck proportional 
ab; fo würde fie ſich ohne Ende ausdehnen, und ſich zuletzt 
zerſtreuen. Es muß alfo die Elaſticität der atmoſphaͤri⸗ 
ſchen Luft in einem größeren Verhaͤltniß abnehmen, als der 
Druck, und eine Verdünnung ſtatt finden, bey welcher dies 
ſes Fluidum ohne Elaſticität iſt, und in dieſem Zuſtand muß 
es ſich an der Oberflache der Atmoſphaͤre befinden. 

Alle Schichten der Atmoſphaͤre müßen wegen ihres 
Reibens an einander und an der Oberflaͤche der Erde nach 
und nach einerley Rotationsbewegung mit den Koͤrpern an⸗ 
genommen haben, welche ſie umgeben. Wegen dieſer Um⸗ 
drehungsbewegung muß alfo die Atmoſphaͤre eine unter den 
Polen zuſammengedruͤckte und unter dem Aequator erhabene 
Figur haben, unter welchem ſie ſich nicht weiter, als bis 
dahin erſtrecken kann, wo die Schwungkraft genau der Schwe⸗ 
re gleich iſt. Für dieſe Graͤnze kann das Verhaͤltniß der 
Axe des Sphaͤrbids zu dem Durchmeſſer feines Aequators 
nicht kleiner ſeyn als das Verhaͤltniß von 2: 3 Kk). 

In dieſer Atmoſphaͤre muß durch die Attractionen der 
Sonne und des Monds eine der Ebbe und Fluth des Mee⸗ 

„) A. 4. O. Chap. II. n. 14. pag. 209. 


) A. a. O. L. V. Chap. 1. n. 11. 12. pag. 239. et suiv- 
%) A. g. O, L. III. Chap. VII. n. 47. pag. 169. 
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res ähnliche Oſeillation hervorgebracht werden. Aber fo 
wohl die Winde, als die Veränderungen des Barometer: 
ſtandes, welche hieraus entſtehen, ſind ſehr gering. Wenn 
die Sonne und der Mond in ihren mittleren Abſtaͤnden von 
der Erde und in dem Aequator ſich befinden; ſo iſt in den 
Syzygien der groͤſte Raum, welchen ein Lufttheilchen ver⸗ 
möge der vereinigten Wirkungen dieſer Geftirne in einer Se⸗ 
kunde durchlauft, kleiner als 3 Zolle, und für denſelben 
Stand der Sonne und des Monds betraͤgt die von ihren 
Wirkungen herrührende Veränderung der Barometerhoͤhe 
von der kleinſten Hoͤhe bis zur groͤſten unter dem Aequator 
0,2795 Linien *), Wegen der großen Beweglichkeit der 
Atmoſphaͤre kann übrigens eine ſehr kleine Urſache die Quelle 
ſehr beträchtlicher Veränderungen werden. 

Die Attraction der Sonne und des Monds bringt we⸗ 
der in dem Meer, noch in der Atmoſphaͤre eine beſtaͤndige 
Bewegung von Morgen gegen Abend hervor. Die beſtaͤn⸗ 
digen Oſtwinde (vents alisés, trade- winds), welche man 
zwiſchen den Wendekreiſen beobachtet, muͤßen alſo eine an: 
dere Urſache haben, wahrſcheinlich folgende“). Wenn die, 
mehrerer Einfachheit halber in der Ebene des Aequators 
angenommene Sonne durch ihre Waͤrme die unter dem Ae⸗ 
quator befindliche Luftſaͤulen ausdehnt, und fie über ihre 
wahre Gleichgewichtsflaͤche erhebt; fo müßen fie in dem obes 
ren Theil der Atmoſphaͤre vermoͤge ihres Gewichts gegen 
die Pole hin abfließen, und zu gleicher Zeit muß in dem 
unteren Theil von den gegen die Pole hin liegenden Erdſtri⸗ 
chen eine kuͤhlere Luft herbeyſtroͤmen, welche die unter dem 
Aequator verduͤnnte Luft erſetzt. Es entſtehen alſo zwey 
einander eutgegengeſetzte Luftſtroͤme, der eine in dem unteren 
Theil der Atmoſphaͤre, der andere in dem oberen. Nun 
iſt die wahre von der Umdrehungsbewegung der Erde her⸗ 
ruͤhrende Geſchwindigkeit der Luft deſto kleiner, je naͤher ſie 
bey den Polen iſt; folglich muß ſie, wenn ſie gegen den Ae⸗ 
quator vorruͤckt, ſich langſamer umdrehen, als die correfpons 

*) Mc. cél. T. II. L. IV. Ch. IV. n. 44. pag. 296. 297. 


J 72 2 
%% Expos, du Monde pag. 277. De Lüc Jeen über die Meteorol. 
II. Th. 9. 840. 
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direnden Theile der Erde, und die auf ihrer Oberflaͤche bes 
findlichen Koͤrper muͤßen auf ſie mit dem Ueberſchuß ihrer 
Geſchwindigkeit ſtoßen, mithin durch die Zuruͤckwirkung der 
Luft einen Widerſtand leiden, welcher nach einer der Um⸗ 
drehungs bewegung der Erde entgegengeſetzten Richtung wirkt. 
Folglich ſcheint einem Beobachter, der ſich in Ruhe glaubt, 
ein Wind nach einer Richtung zu wehen, welche der Rich⸗ 
tung der Umdrehungsbewegung der Erde eutgegengeſetzt iſt, 
das iſt, von Morgen gegen Abend. 


F. 368. Bald nach dem Untergang und kurz vor dem 
Anfang der Sonne beobachtet man zuweilen, beſonders im 
Fruͤhjahr und Herbſt, ein weißes der Milchſtraße aͤhnliches 
aber helleres von der Sonne aus im Thierkreiſe fortgehen⸗ 
des an ſeinem oberen Ende ſpitzig zulaufendes Licht, wel⸗ 
ches man das Jodiakallicht nennt. Die Spitze deſſelben 
ſteht 90 bis 100 Grade von dem Mittelpunkt der Sonne 
ab, woraus folgt, daß es ſich über die Erdbahn hinaus er⸗ 
ſtrecken muß Nach Caſſini's Beobachtungen fallt feine grös 
fie Ausdehnung in die Richtung des Sonnenaͤquators uẽnd 
man hielt es daher für wahrſcheinlich, daß dieſes Licht die 
Sonnenatmoſphaͤre ſey, welche durch die Axendrehung der 
Sonne eine ſehr abgeplattete Geſtalt angenommen habe. 
Vermoͤge des vorhergehenden F. kann ſich aber die Sonnen⸗ 
atmoſphaͤre nicht weiter als bis auf diejenige Diſtanz von 
ihr erſtrecken, in welcher ein Planet ſich von der Sonne bes 
finden müßte, deſſen Umlaufszeit der Umdrehungs zeit der 
Sonne um ihre Axe, d. i. 28 5 Tagen (§. 58.), gleich waͤ⸗ 
re. Folglich reicht die Sonnenatmoſphaͤre bey weitem nicht 
bis an die Bahn des Merkurs. Ferner kann das Verhaͤlt⸗ 
niß der kleinen Axe dieſer Atmoſphaͤre zu der großen nicht 
kleiner ſeyn als das Verhaͤltniß von 213, und das Zodia⸗ 
kallicht erſcheint unter der Geſtalt einer ſehr abgeplatieteu 
Linſe; folglich kann auch aus dieſem Grund das Flui⸗ 
dum, welches uns das Thierkreislicht zuruͤckwirft, nicht die 
Sonnenatmoſphaͤre ſeyn, und weil es die Sonne umgiebt; 
ſo muß es um dieſelbe nach denſelben Geſetzen umlaufen, 
nach welchen die Planeten ihre Umlaͤufe um die Sonne ma⸗ 
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chen, woher es kommen mag, daß dieſes Fluidum den Be 
wegungen der Planeten keinen bemerkbaren Widerſtand ent⸗ 
gegenſetzt. Eben fo wenig ſcheinen die neueren über die Por 
lar⸗ und Aequatorial⸗Durchmeſſer der Sonne angeftellten 
Unterſuchungen der Hypotheſe guͤnſtig zu ſeyn, daß die Son⸗ 
ne ein dunkler von einer Lichtatmoſphaͤre umgebener Körper 
ſey. Denn vermoͤge der Axendrehung der Soune müßte 
dieſes Fluidum die Geſtalt eines unter den Polen zuſammen⸗ 
gedrückten Sphaͤroids annehmen, mithin der Polardurch⸗ 
meſſer kleiner ſeyn als der Aequatorialdurchmeſſer. Ar. von 
tindenau fand aber aus mehr als 2000 Mraskelyne'ſchen 
Beobachtungen fuͤr die mittlere Diſtanz der Sonne von der 
Erde den erſteren 32 5,82, den letzteren 32 1, 0 *). 
Sind dieſe Reſultate richtig; fo kann die Oberfläche der Sons 
ne mit keinem Fluidum bedeckt ſeyn, weil das Gleichgewicht 
bey dieſer Figur nicht beſtehen koͤnnte. Mit dieſer unter den 
Polen ablangen Geſtalt der Sonne hänat eine periodiſche Ver: 
änderung ihres in der Richtung des Aequators der Himmels⸗ 
kugel genommenen Durchmeſſers genau zuſammen, ſo daß der 
Unterſchied der horizontalen und vertikalen Sonnendurchmeſ⸗ 
ſer nicht aus der Verſchiedenheit der Beobachtungsmethoden 
allein ſcheint erklärt werden zu koͤnnen. Jener Durchmeſſer 
muß nemlich unter ubrigens gleichen Umſtaͤnden deſto gröf? 
fer ſeyn, je größer der Winkel iſt, welchen der Sonenaͤqua⸗ 
tor mit dem Aequator der Himmelskugel macht. 

Aus der ganzen Reihe der Maskelyne'ſchen Beobach⸗ 
tungen ſchien auch eine jaͤhrliche fucceffive Verminderung des 
Sonnenhalbmeſſers zu folgen. Sr. von Lindenau erhielt 
den mittleren Aequatorialhalbmeſſer der Sonne in ihrer 
mittleren Diftanz von der Erde aus den Beobachtungen **) 
von 1765 — 76 = 961,66° 

1776 — 87 = 960 22° 

1787 — 98 = 959,77. ; 

Allein die früheren Bradley'ſchen Beobachtungen ga⸗ 
ben 961,86, und die Piazzi'ſchen 90 1%ù 1 nahe mit Mas⸗ 
kelyne's erſten Beobachtungs jahren ie * 

aher 


#) Monatl. Corr. Jun. 18 10. pag. 487. 
7) A. g. O. pag. 476. 
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daher ſcheint jene Verminderung des Sonnenhalbmeſſers in 
einer durch das Alter verminderten Reizbarkeit des Auges 
für den Eindruck des Lichts zu ſuchen zu ſeyn n). Folgen⸗ 
de Tafel zeigt die periodiſchen Veraͤuderungen des in der 
Richtung des Aequators der Himmelskugel genommenen und 
auf die mittlere Diſtanz reducirten Halbmeflerd der Sonne, 
welche ſich aus Maskelyne's Beobachtungen von 1787 bis 
1798 ergeben haben: 


Januar | 1559,70 Julius 15 50% 52 
Februar 59,99 Auguſt 59:98 
Marz 00,1 September 60,19 
April 59,80 October 60, 10 
May 59,87. November 60,07 
Junius 59,00 | December 58,75 


$. 369. Der Punkt, in welchem die Schwungkraft 
der Schwere gleich iſt, liegt deſto näher bey dem Körper, je 
geſchwinder feine Axendrehung iſt. Wenn man alſo ans 
nimmt, daß die Atmoſphaͤre des Koͤrpers ſich bis an dieſe 
Graͤuze erſtrecke, und ſich an feiner Oberflaͤche aus irgend 
einer Urſache nach und nach verdichte; ſo werden die an der 
Gränze der Atmoſphaͤre in der Ebene des Aequators liegen⸗ 
de Theilchen dem Körper ſich nicht nähern koͤnnen, fie wer⸗ 
den ſich von dem uͤbrigen Theil der Atmoſphaͤre trennen, 
und nach den Geſetzen der Centralbewegung um den Körper 
umlaufen. Diejenigen Theilchen, welche ſich dem Mittel: 
punkt des Korpers genähert haben, werden, weil ihre wah⸗ 
re Geſchwindigkeit größer war, als die Geſchwindigkeit der 
näher bey dem Mittelpunkt liegenden, eine geſchwindere Um⸗ 
drehungsbewegung als der Koͤrper ſelbſt haben, und daher 
mu dem Uleberſchuß ihrer Winkelgeſchwindigkeit über die des 
Körpers vermdge des Widerſtands und der Friktion auf den 
Korper wirken. Seine Umdrehungsbewegung wird alſo 
immer mehr und mehr ſich beſchleunigen, und die aͤuſſerſte 
Graͤnze der Atmoſphaͤre wird ſich beſtaͤndig dem Mittel⸗ 
punkt des Körper nähern: Die Atmoſphaͤre wird alſo nach 
und nach in der Ebene ihres Aequators Zonen von Fluͤßig⸗ 
keiten abſetzen, welche fortfahren werden, nach den Geſetzen 

*) A. a. O. pag. 478. = 
Wohnenbergers Aſtronomie, 3 x *. 
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der Centralbewegung um den Körper umzulaufen, weil ihre 
Schwungkraft ihrer Schwere gleich iſt. Da aber dieſe 
Gleichheit in Beziehung auf die von dem Aequator entfernte 
Theilchen nicht ſtatt findet; ſo werden dieſe nicht aufhoͤren, 
einen Theil der Atmoſphaͤre des Körpers auszumachen. La 
place haͤlt es fuͤr wahrſcheinlich, daß die Ringe des Saturns 
ahnliche von feiner Atmoſphaͤre abgeſetzte Zonen ſeyen *). 


Allgemeine Betrachtungen über das weltſyſtem **). 


F. 370. Alle Planeten bewegen ſich um die Sonne nach eis 
nerley Richtung, nemlich von Abend gegen Morgen, in wenig 
gegen einander geneigten Ebenen, zwiſchen welchen die Ebene 
des Sonnenaͤquators das Mittel hält. Die Nebenplaneten 
laufen um ihre Hauptplaneten nahe in derſelben Ebene und nach 
derſelben Richtung, nur die Trabanten des Uranus, welcher 
ſich an der Graͤnze des Sonnenſyſtems, ſo weit wir es kennen, 
befindet, machen eine Aus nahme hievon. Ferner drehen ſich 
die Sonne und die Planeten, deren Umdrehungsbewegung 
man beobachtet hat, nach einerley Richtung, nemlich eben⸗ 
falls von Abend gegen Morgen, und ungefaͤhr in der Ebene 
des Sonnenaͤquators um ihre Axen. Endlich ſind die Bah⸗ 
nen der Planeten und der Nebenplaneten nahe kreisförmig. 
Die Urſache, welche die Bewegungen der Planeten hervor⸗ 
gebracht oder ihnen ihre Richtungen gegeben hat, muß alſo 
alle dieſe Koͤrper umfaßt haben, und wegen ihrer erſtaunli⸗ 
chen Entfernungen von einander, ein Fluidum von einer un⸗ 
ermeßlichen Ausdehnung geweſen ſeyn. Dieſes Fluidum 
muß die Sonne nach Art einer Atmoſphaͤre umgeben haben, 
um denſelben nach einerley Richtung eine beynahe kreisför⸗ 
mige Bewegung um die Sonne haben mittheilen zu koͤnnen. 
Die Betrachtung der Bewegungen der Planeten leitet alſo 
auf die Vermuthung, daß ſich die Sonnenatmoſphaͤre ver⸗ 
möge einer auſſerordentlichen Hitze urſprünglich über alle 
Plauetenbahnen hinaus erſtreckt, und ſich nach und nach in 
ihre gegenwaͤrtige Graͤnzen zuſammengezogen habe. Eine 
Ähnliche Urſache mag den lebhaften Glanz des zu Anfang des 


) Ex pos, du Syst. du Monde. pag. 257. re 
8) A. a. O. pag. 391. et suiv. Cosmologiſche Briefe über die Einrich⸗ 
tung des Weltbaues von J. 3. Lambert. 


691 


Novembers 1572 in der Caſſtopea erſchienenen Fixſterns 
hervorgebracht haben, welcher in den erſten Tagen feiner Er; 
ſcheinung den Sirius und Jupiter an Glanz übertraf, und 
bey Tage geſehen werden konnte, von dem December 1572 
an nach und nach abnahm, und im Maͤrz 1574 wieder ver⸗ 
ſchwand. Iycho beobachtete feine gerade Aufſteigung = 
o 20“, feine Abweichung 61 47. 

Die große Excentricitaͤt der Cometenbahnen führt auf 
daſſelbe Reſultat, und zeigt augenſcheinlich, daß viele weni⸗ 
ger excentriſche Bahnen verſchwunden ſeyn muͤßen, welches 
um die Sonne eine weit über die Perihelien der beobachtba⸗ 
ren Cometen ſich erſtreckende Atmoſphaͤre vorausſetzt, deren 
Widerſtand die Bewegung dererjenigen, welche durch dieſe 
Atrmoſphaͤre während der Dauer ihrer großen Ausdehnung 
gegangen ſind, vernichtet, und ſie mit der Sonne vereinigt 
hat. Man ſieht alſo, daß es jetzt nur noch ſolche Cometen 
geben kann, welche auſſerhalb dieſer Atmoſphaͤre ſich befan⸗ 
den, und daß ihre Bahnen ſehr excentriſch ſeyn muͤßen, weil 
wir nur diejenige beobachten koͤnnen, welche in ihrem Peri⸗ 
helium nahe genug zu der Sonne kommen. Zu gleicher Zeit 
ſieht man, daß ihre Neigungen dieſelbige Mannigfaltigkeit 
zeigen muͤßen, als wenn der Zufall dieſe Körper hingeworfen 
hätte, weil die Oonnenatmofphäre keinen Einfluß auf ihre 
Bewegungen haben konnte. Es laſſen ſich alſo die lange 
Dauer der Umlaufszeiten der Cometen, die große Excentri⸗ 
cität ihrer Bahnen, und die Mannigfaltigkeit ihrer Neigun⸗ 
gen ſehr natürlich mittelſt dieſer Atmoſphaͤre erklaren. 

Aber nun fragt es ſich, wie fie die Notations⸗ und Um⸗ 
laufs bewegungen der Planeten und ihrer Trabanten beſtimmt 
habe. Wären dieſe Körper innerhalb der Sonnenatmoſphaͤ⸗ 
re befindlich geweſen; fo hätten fie wegen des Widerſtands, 
welchen fie in dieſer Atinoſphaͤre erlitten haben würden, auf 
die Sonne fallen müßen. Man kann alſo vermuthen, daß 
die Planeten ſich an den ſucceſſiven Graͤnzen der Sonnen⸗ 
atmoſphaͤre durch die Verdichtung der Zonen gebildet haben, 
welche fie nach und nach in der Ebene ihres Aequators auf 
die vorhin gezeigte Art abgeſetzt hat. Dieſe Zonen von 
Daͤmpfen haben durch ihre Erkältung fluͤßige oder feſte Rin⸗ 
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e um den Gentralförper bilden koͤnnen. Aber dieſer auſſer⸗ 
ordentliche Fall ſcheint in dem Sonnenſyſtem nur in Bezie⸗ 
hung auf den Saturn ſtatt zu haben. Im allgemeinen ha⸗ 
ben fie ſich zu mehreren Kugeln vereinigt, und, wenn eine 
derſelben die übrigen ſtark genug anzog; ſo hat ihre Verei⸗ 
nigung einen betraͤchtlichen Planeten gebildet. Und weil die 
wahren Geſchwindigkeiten der Theilchen des Rings von 
Daͤmpfen mit ihren Abſtaͤnden von der Sonne wachſen; fo 
haben die aus ihrer Vereinigung gebildeten Kugeln ſich in 
der Richtung ihrer Umlaufs bewegungen um ihre Axen dre⸗ 
hen muͤßen. Die vorhin angeführten Phaͤnomene fließen 
alſo ganz natürlich aus dieſer Hypotheſe: die Ringe des Sa⸗ 
turns, und die Entdeckung der vier kleinen zwiſchen Mars 
und Jupiter in nahe gleichen Diſtanzen um die Sonne lau⸗ 
fenden Planeten, geben ihr einen neuen Grad von Wahr⸗ 
ſcheinlichkeit. Endlich, wenn ſich in den von der Sonnen⸗ 
atmoſphäre nach und nach abgeſetzten Zonen Theilchen befans 
den, welche zu flüchtig, waren, um ſich unter ſich, oder mit 
den Himmelskoͤrpern zu vereinigen; ſo muͤßen ſie uns, in⸗ 
dem. fie, ihre Umlaufsbewegung um die Sonne fortſetzen, 
alle Erſcheinungen des Jodiakallichts darbieten, ohne den 
Planeten einen merklichen Widerſtand entgegenzuſetzen. 


F. 371. Was es nun auch mit dieſer Hypotheſe über 
den Urſprung unſeres Sonuenſyſtems, in welche La Place 
ſelbſt, da ſie kein Reſultat der Beobachtung oder des Cal⸗ 
culs iſt, einiges Mißtrauen ſetzt, vor eine Beſchaffenheit 
haben mag; ſo iſt wenigſtens ſo viel gewiß, daß ſeine Ele⸗ 
mente fo angeordnet find, daß es, wenn es durch keine frems 
de Urſachen geſtoͤrt wird, die gröfte Stabilität haben muß. 
Schon allein deswegen, daß die Haupt⸗ und Neben = Planes 
ten in beynahe kreisfoͤrmigen und wenig gegen einander ger 
neigten Bahnen ſich nach einerley Richtung bewegen, ſchwankt 
dieſes Syſtem nur um einen gewißen mittleren Zuſtand hin 
und her, von welchem es ſich niemals um mehr, als um 
ſehr kleine Größen eutfernt. Die mittleren Rotations und 
Umlaufs⸗ Bewegungen dieſer verſchiedenen Körper find gleiche 
ſoͤrmig, und ihre mittleren Abſtaͤnde von den Mittelpunkten 
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der auf fie wirkenden Hauptkraͤfte find conſtant. Alle Se⸗ 
cularungleichheiten ſind periodiſch. Die gröften find diejeni⸗ 
gen, welche die mittleren Bewegungen des Monds in Bezie⸗ 
hung auf ſeine Knoten, ſein Perigaͤum, und auf die Sonne 
betreffen. Sie ſteigen auf mehrere ganze Umlaͤufe, und 
kommen erſt nach ſehr vielen Jahrhunderten wieder. In 
dieſer großen Zwiſchenzeit würden ohne die Attraction des 
Erdſphaͤroids nach und nach alle Theile der Mondsoberflaͤ⸗ 
che gegen die Erde gekehrt werden. Aber dieſe Attraction, 
welche die Rotation des Monds an feinen großen Ungleich⸗ 
heiten Theil nehmen macht, richtet beſtaͤndig dieſelbe Halb⸗ 
kugel dieſes Trabanten gegen uns, und macht die andere 
Halbkugel auf immer unſichtbar. Ebenſo hat die gegenſei⸗ 
tige Anziehung der drey erſten Trabanten des Jupiters ur⸗ 
ſpruͤnglich jenes ſchoͤne Verhaͤltniß zwiſchen ihren mittleren 
Bewegungen hervorgebracht, und erhaͤlt es auf immer (F. 
344.). Vermoͤge der Anziehungen der Himmelskörper iſt 
die Dauer des Jahrs beſtaͤndig ſehr nahe dieſelbe, die in 
enge Graͤnzen eingeſchloſſene Veraͤnderung der Neigung der 
Ekliptik gegen den Aeguator kann nur geringe Verſchieden⸗ 
heiten in der Laͤnge der Tage um die Zeit der Solſtitien, 
und in der Temperatur der Jahrszeiten herbeyfuͤhren, nie⸗ 
mals wird ſie einen beſtaͤndigen Fruͤhling auf der ganzen Er⸗ 
de hervorbringen. Die Natur ſcheint an dem Himmel alles 
zur Sicherheit der Dauer des Planetenſyſtems angeordnet 
zu haben. Schon ſind einige dieſer Phaͤnomene auf die er⸗ 
ſten Naturgeſetze zurückgeführt. So iſt z. B. die Unveraͤn⸗ 
derlichkeit der Pole der Erde auf ihrer Oberflache, und die 
Stabilitaͤt des Gleichgewichts der Meere, welche beyde fuͤr 
die Erhaltung der organiſirten. Körper gleich noͤthig find, 
nichts anderes, als ein einfaches Reſultat der Rotationsbe⸗ 
wegung, und der allgemeinen Schwere. Vermoͤge ihrer 
Umdrehung hat ſich die Erde abgeplattet, und ihre Umdre⸗ 
hungsaxe iſt eine der Hauptaxen geworden, um welche die 
Rotations bewegung unveraͤnderlich iſt. Vermdge der Schwe 
re haben ſich die dichteſten Schichten der Erde ihrem Mittel⸗ 
punkt genaͤhert, und ihre mittlere Dichtigkeit übertrifft die 
der Gewaͤſſer, welche fie bedecken, welches hiureichend iſt 
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um die Stabilität des Gleichgewichts der Meere zu ſichern, 
und dem Toben ihrer Wellen Einhalt zu thun. Endlich, 
ſagt La place, wenn die Muthmaßungen, welche ich über 
den Urſprung des Planetenſyſtems aufgeſtellt habe, gegruͤn⸗ 
det find; fo iſt auch die Stabilität dieſes Syſtems eine 
Folge der allgemeinen Gefeße der Bewegung. Dieſe, und 
einige andere auf aͤhnliche Art erklaͤrte Phaͤnomene berechti⸗ 
gen uns, zu glauben, daß alle von dieſen Geſetzeu nach mehr 
oder weniger verſteckten Beziehungen abhaͤngen, tiber welche 
es übrigens kluͤger iſt, das Geſtaͤndniß der Unwiſſenheit abzu⸗ 
legen, als eingebildete Urſachen an ihre Stelle zu feßen, 


$. 372. Wir wollen nun unſere Blicke uber das Son⸗ 
nenſyſtem hinaus werfen. Unzaͤhliche Sonnen, welche die 
Mittelpunkte ebenfo vieler Planetenſyſteme ſeyn koͤnnen ‚find 
in dem unermeßlichen Raum und in einer ſolchen Diſtanz von 


der Erde verbreitet, daß aus ihrem Mittelpunkt gefeben der 


ganze Durchmeſſer der Erdbahn unmerklich iſt. Mehrere 
Sterne leiden ſehr merkwuͤrdige Veraͤnderungen ihrer Farbe 
und Helligkeit; es giebt andere, welche ploͤzlich erſchienen, 
und, nachdem fie einige Zeit mit einem ſehr lebhaften Lichte 
geglaͤnzt haben, verſchwunden ſind. Welche ungeheuere Ver⸗ 
aͤnderungen mußten auf der Oberflaͤche dieſer großen Koͤrper 
vorgehen, um in der Diſtanz, welche uns von ihnen trennt, 
merklich zu ſeyn? Um wie viel muͤßen fie diejenige uͤbertref⸗ 
fen, welche wir auf der Oberflache der Sonne beobachten? 
Alle dieſe unſichtbar gewordenen Körper befinden ſich an der 
Stelle, wo ſie beobachtet wurden, weil ſie dieſelbe waͤhrend 
der Zeit ihrer Sichtbarkeit nicht veraͤndert haben. Es giebt 
alſo in dem Himmelsraum dunkele, ebeuſo große, und viel⸗ 
leicht ebenſo viele Koͤrper, als die Firfterne Ein Verzeich⸗ 
niß dieſer nur auf kurze Zeit erſcheinenden Sterne; ihre im 
Augenblick ihres groͤſten Glanzes beobachtete Lage; die Wer 
ſtimmung aller veraͤnderlichen Sterne und der periodiſchen 
Veränderungen ihres Lichts; endlich die eigenen Bewegun⸗ 
gen dieſer großen Körper, welche, indem fie ihrer gegenſei⸗ 
tigen Attraction, und wahrſcheinlich urſprüͤnglichen Impul⸗ 
ſionen gehorchen, unermeßliche Bahnen beſchreiben; diß wer⸗ 
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den in Beziehung auf die Fixſterne die Hauptgegenſtaͤnde der 
kuͤuftigen Aſtronomie ſeyn. 
N Die Fixſterne ſind, wie ſchon der erſte Anblick zeigt, 
ſehr ungleichfoͤrmig an der Oberfläche der ſcheinbaren Him; 
melskugel vertheilt. Mehrere bilden kleine Sterngruppen, 
in welchen man mit dem bloßen Auge viele kleine Sterne 
unterſcheiden kann. Andere zeigen ſich dem bloßen Auge als 
Nebelflecke, welche durch ſtarke Teleſkope in eine unzaͤhlbare 
Menge kleiner Sterne ſich aufloͤſen, wiederum andere er⸗ 
ſcheinen ſelbſt durch dieſe nur mit einem weißlichten Schim⸗ 
mer. Herſchel hat mehrere Tauſende ſolcher Rebelflecke 
durch ſeine Teleſkope beobachtet, welche ſehr wahrſcheinlich 
aus einer großen Menge ſcheinbar nahe bey einander ſtehen⸗ 
der Fixſterne beſtehen, aber wegen ihrer großen Eutfernung 
von uns und wegen der Irradiation des Lichts nicht mehr 
von einander unterſchieden werden koͤnnen. Unſere Sonne 
und die hellſten Firſterne machen wahrſcheinlich eine ſolche 
Sterngruppe aus, welche von unſerem Standpunkt aus ge⸗ 
fehen den Himmel zu umgeben ſcheint, und die Milchſtraße 
bildet. Die große Anzahl von Sternen, welche man in die⸗ 
ſer Gegend des Himmels in einem kleinen Raum durch Te⸗ 
leſkope beobachtet“), zeigt uns die unermeßliche Diſtanz die 
ſer Sterne, welche den Abſtand des Sirius tauſendmal über⸗ 
treffen muß, ſo daß ſehr wahrſcheinlich die Lichtſtralen der 
meiſten dieſer Sterne eine große Anzahl von Jahrhunderten 
gebraucht haben, um zu uns zu gelangen. Denken wir uns 
unſeren Standpunkt jenſeits der Milchſtraße; ſo wuͤrde von 
dort aus geſehen unſer Fixſternhimmel zuletzt in einen Nebel⸗ 
fleck von einem kleinen ſcheinbaren Durchmeſſer ſich verlieren. 
Es iſt alſo ſehr wahrſcheinlich, daß die meiſten Nebelflecke 
nicht anders als in einer ſehr großen Ferne geſehene Stern⸗ 
haufen ſind, welche in kleineren Diſtanzen betrachtet das An 
ſehen der Milchſtraße haben wurden. Die Entfernungen der 
Sterne von einander, welche eine jede ſolche Sterngruppe 
) Serſchel's Teleſtope löſen den 8 hrid immer der Milchſtraße in law 
ter kleine Sterne auf. Nach feiner Behauptung iſt die Anzahl der 
Sterne, welche er in der Gegend der Keule des Grions in einem 15 
88 und 2 Grade breiten Streifen beobachtete, nicht geringe; 
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bilden, find wenigſtens tauſendmal größer als der Abſtand 
der Sonne von der Erde, man kann alſo nach der unzaͤhli⸗ 
chen Menge von Sternen, welche man in der Milchſtraße 
beobachtet, über die erſtaunliche Ausdehnung dieſer Stern⸗ 
gruppen urtheilen. Bedenkt man noch die geringe ſcheinbare 
Größe und die große Anzahl der Nebelflecke, welche ohne 
alle Vergleichung weiter von einander entfernt ſind, als die 
Sterne, welche ſie bilden; ſo wird die Einbildungskraft, 
durch die Unermeßlichkeit des Weltalls in Erſtaunen geſetzt, 
Muͤhe haben, ſich die Graͤnzen deſſelben zu denken. 

Aus dieſen auf die teleſkopiſchen Beobachtungen gegruͤn⸗ 
deten Betrachtungen ergiebt ſich, daß die Nebelflecke, wel⸗ 
che ſcharf genug begraͤnzt erſcheinen, um ihre Mittelpunkte 
mit Genauigkeit beobachten zu konnen, in Beziehung auf 
uns diejenige himmliſche Gegenſtaͤnde ſind, welche man noch 
am meiſten als unbeweglich betrachten kann, und auf welche 
es ſchiklich iſt, die Lage aller uͤbrigen Geſtirne zu beziehen. 
Es ergiebt ſich ferner daraus daß die Bewegungen unſeres 
Sonnenſyſtems ſehr verwickelt ſind. Der Mond beſchreibt 
eine beynahe kreisfoͤrmige Bahn um die Erde, aber aus der 
Soune geſehen beſchreibt er eine Reihe von Epieykloiden, des 
ren Mittelpunkte auf dem Umfang der Erdbahn liegen. Ehens 
fo beſchreibt die Erde eine Reihe von Epicykloiden „deren Mit⸗ 

telpunkte auf der Bahn liegen, welche die Sonne um den Schwer⸗ 
punkt unſeres Nebelflecks beſchreibt. Endlich beſchreibt die 
Sonne ſelbſt eine Reihe von Epicykloiden, deren Mittelpunkte 
auf der krummen Linie liegen, welche der Schwerpunkt unſe⸗ 
res Nebelflecks um den des Weltalls beſchreibt. Die Aſtro⸗ 
nomie iſt ſchon dadurch weit vorgerückt, daß fie uns die 
Bewegung der Erde, und die Epicykloiden kennen lehrte, 
welche der Mond und die übrigen Nebenplaneten auf den 
Bahnen ihrer Hauptplaneten beſchreiben. Es iſt noch die 
Bahn der Sonne und die Bahn des Schwerpunkts ihres Ne⸗ 
belflecks zu beſtimmen uͤbrig. Aber wenn Jahrhunderte erfor⸗ 
dert wurden, um die Bewegungen des Planetenſyſtems ken⸗ 
nen zu lernen; welche ungeheure Dauer wird die Beſtimmung 
der Bewegung der Sonne und der Fixſterne erfordern? Die 
Beobachtungen fangen an, dieſe Bewegungen anzuzeigen. 


8 697 


Man verſuchte fie durch das Fortruͤcken der Sonne allein zu 
erklaͤren, und mehrere Beobachtungen laſſen ſich genau ges 
nug darſtellen, wenn man eine Bewegung des Sonnenſy⸗ 
ſtems gegen das Sternbild des Herkules hin vorausſetzt. 
Andere Beobachtungen aber ſcheinen zu beweiſen, daß dieſe 
ſcheinbaren Bewegungen der Fixſterne eine Verbindung ihrer 
wirklichen B'wegungen mit der Bewegung der Sonne ſeyen. 
Der Durchmeſſer der Erde iſt eine hinreichend große Grund⸗ 
linie, um die Entfernung des Monds von der Erde zu be⸗ 
ſtimmen. Die jaͤhrliche Bewegung der Erde um die Sonne 
bringt den Beobachter an die zwey Endpunkte einer über 
23000 mal größeren Grundlinie, mittelſt welcher es moͤg⸗ 
lich war, die Bahnen der Planeten zu beſtimmen. Aber 
auch dieſe in Vergleichung mit der Größe der Erde fehr große 
Diſtan; verſchwindet ſchon beynahe gegen die Entfernung der 
naͤchſten Firfterne von uns, und nur das Fortruͤcken unſeres 
ganzen Sonnenſyſtems wird über die Bahn der Sonne, die 
Entfernung der Fixſterne, und uͤber ihre wahren Bewegun⸗ 
gen in den künftigen Jahrhunderten einigen Aufſchluß geben 
koͤnnen. 


| Zuſatz zu F. 30. 

Maskelyne ſetzte für das Jahr 1800 die gerade Aufſteigun 
des Athair (a Aquile) = 295° 15° 15,3, ihre jährliche Zunah⸗ 
me mit Inbegriff der eigenen Bewegung = 4377. Im Jahr 
1802 zeigte er eine Verbeſſerung von +3°,8 an, welche auch zu 
der geraden Aufſteigung aller übrigen für das Jahr 1800 von ihm 
beſtimmten Firfterne zu addiren iſt &). Die franzoͤſiſchen Aſtro⸗ 
nomen fanden aus den Greenwicher Beobachtungen diefe Verbefs | 
ſerung =+3%,5**), Piazzi fand für das Jahr 1805 die gerade 
Aufſteigung des Procyon = 112 16, 7% 20, des Athair = 
295° 9, 0% 0, die erſte aus 188, die letztere aus 200 in der 
Nähe der Fruͤhlings⸗ und Herbſt⸗ Aequlnoctien während 1803, 
1804 und 1805 gemachten Beobachtungen). Demnach iſt für 
das Jahr 1805 5 
die gerade Aufſteig. des Procyon = 11a 1014% nach Maskelyne 

"era 16 16, nach d. franz. Aſtr. 
=ıı2 16 17,7 nach Piazzi, 
*) Monatl. Corr. Jan, 1802. pag. 61. t 
**) Monat. Corr. Jul, 1803. pag. 96, 97. 
) M. C. Aug. 1807. pag. 183. 
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und die gerade Aufſteig. d. Athair = 295° 18° 57*,95nach Maskelyne 
295 18 59.65 nach d. franz. Aſt. 
= 295 0,00 nach Plazzi. 

Folgende Tafel iſt ein Auszug aus dem neueſten Piazzi'ſchen 
Firſternverzeichniß (Libro Sesto de R. Osservatorio di Palermo.). 
Die gerade Auffteigung iſt in Zeit angegeben. Werden die ange⸗ 
gebenen Differenzen zu Piazzö's Angaben mit ihren Zeichen hin⸗ 
zugefuͤgt; fo erhält man die gerade Aufſteigung und Abweichung 
nach dem neueſten Maskelyne ſchen Verzeichniß von 36 Sternen. 


R. = ? Diff, mit 
Namen d. Sterne. Mittlere A Re Eigne Be- | Maske- 
; 1805. raec. | wegung. lyne 


7 Pegasi . . | oU 3,12, 3,74 — , % — 9,09 
« Arietis . 156 12, 36 3, 339 ＋ o, 013|— 0, 05 


aCeti- «- « 2 52 5 87 3. 122— o, 005j— , 11 
Aldebaran . | 424 4% 49 3, 4231 + o, og o, 09 
Capella . 5 2 18, 11 4, 401 ＋ o, 08 + 0, 10 
Nigel 5 510, 20 , 87777 [4 9 4 


8 Tauri!! 3 58, 35 3. 770 o, O01 ＋ „ 94 
4 Orionis. 9 44 37, 04 3, 2422 +. |7 9% 05 
Sirius 555 25 6 36 33, 17 2, 679. — o, 036 ＋ 9 27 

raeced. 3 
Castor gequens. i = a 7 3, 861 — o, 011] 9, 05 
Procyon . 7 20 5, 18 3, 193 , 042.— o, 15 
Pollux. » 7 33 21, 76 3, 736 — o, 047 9% 82 
Alphard . . 18 0, 05 2» 950/— , 010 ＋ 0,09 
Regulus. . 09 57 58, 27 3, 225.— ©, 018 ＋ © 17 
Denebola . . III 39 6, 14 3. 103 — © o36 — o, 07 
2 Virginis . II 40 32, 15 3, 75 % 52 o, 00 
Spica Virginis 13 14 56, 15 3, 140 , 01 
Arcturus . 14 6 46, 11 2, 871 — , 0781 — 9, 01 


42 Librae. . 4 40 6, 73 3, 303 — % 006 — 9, 04 
(Gemma. . |15 26 25, 83 2, 57 4 , 003) + © 26 
4 Serpentis . [15 34 40, 18 2, 930 ＋ ©, 002 + , og 
Antares . |16 17 28, 45 |3 657 4 o, 003, o, 05 
« Herculis . 17 545 40 13 7301... * o, 14 
« Ophiuchi . 7 25 53, 13 2, 7710 ＋ % oOo o, ol 

+ 0, 03 


Wega. . . |18 30 20, 02 2, Ort „ 017 
y Aquilae. . 19 36 59, 23 3, 851 — © 004, o, 16 
4 Aquilae. . 10 41 16, 00 2, 8010 ©, 03417 9, 00 
6 Aquilae. . 109 45 43, 92 2, 945 8, 80 o, O1 
0. 8 20 649 74 3, 335 ＋ , 01 — 0, 04 
2» Capricorni 20 7 13, 53 3 334 3 
Deneb . . . |20 34 47, 04 2, O40 ＋ % 04 — ©, OL 
„ Aquarli. . 21 55 45, 81 3, 085 — ©, 008 — , 14 
Fomahand. . 22 46 50, 84 3, 318 +0, 022) 0,00 
„ Pegasi . 22 55 3, 25 2, 975 ＋ ©, 001) 7 ©» 
« Andromedae 23 58 19, 80 |3, 00 ＋ o, dit o, 02 
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Namen der Mittlere Dec. | Jährliche Blens Be mi 
Sterne. 1805. Praec, gung. Iyne. 

y egasi. 14° 556,70 PT 20,06|— 0, 00 + 87771 

% Arietis. 22 32 3, 7 T 17, 54 — , 200 ＋ 3,5 


„ Geti! 3 id „ 7 4. 14, 07 
Aldebaran » 6 6 2, 3 
Capella. . 145 42 o, 6 
Rig el 8 26 12, 6 
ß Tauri. > 28 25 44, 4 
4 Orionis 2 21 31, 9 
Sirius 1 7 27. 9 
8 
6 
2 
4 
4 


— O, 15 ＋ 5, 9 
+ 3, 100— O, 200 ＋ 2, 1 
+ 5.07% 430 ＋ 09,7 
— 4, 75 , 84 — 7, 4 
+ 4. 0 — o, 204 4, 3 
+ 5 I 
5 


Castor. 32 18 9, 
Procyon 5 4255 
Pollux. . 28 29 6, 
Alphard. . 7 49 11, 
Regulus. 12 54 55, 
Denebola . 15 39 44. 
ß Yirginis . 2 51 48, 9 — 10, 99 — , 25 f 3, 8 
Spica Virginis 10 8 10, 34A J. 19, 00 ＋ o, 03.— 8, 3 
Arcturus 2 12 3, 2 — 17, 7 — r, 96 ＋ 6,0 
a2 Librae . 15 13 22, 0 44. 15, 3007 0, 14— 10,4 
Gemma. 27 22 44, 8B— 12, 46 — 0, 1204. 2, 3 
a Serpentis. 7 2 84, 1 — 11, 89 — , Ol 6, 2 
Antares: . 25 59 10, 0A ＋ 8, 68 ＋ , 07 — 13, 5 
4 Herculis . 14 37 24, 0 
4 Ophiuchi. % 4246, 9 
Wega. . |38 30 35, o 
y Aquilae . Io 8 52, 9 
„ Aquilae . [8 21 50, 3 
ß Aquilae 5 55 47, 2 
® Capricorni 43 5 50, 6 
2 Capricorni 13 8 18, 0 
Deneb : . 44 38 21, 8 
4 Aquarii . I 15 40, 4 
Fomahand. 30 39 7, 8 
a Pegas i. |14 9 33, 
„ Andromedae 28 o 47, 6 [4 20, o6l— o, 060 ＋ 6,6 


Zuſatz zu F. 191. 
Nach den neuen Venustafeln des Hr. Fr Lindenau ) iſt 
„ t. 
die ſideriſche Umlaufszeit der Venus = 224 16 40“ 7,987 
— tropiſche — — — S 224 16 41 25,847 
„) Tabulæ Veneris novæ et correctæ ex theoria gravitat!s clar. de 


Laplace et ex observ. recentiss. in specula astr. Seebergensi ha- 
bitis erutæ, auctore Bernhardo de Lindenau. Gothæ. 1810. 
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10 36 7,8074 
78. 14 47 29,688 
6 IQ 12 44,05 


tägliche trop. Bewegung 
jaͤhrliche trop. Bew. in 365 T. 
trop Bew. in 100 jul. Jahren 


Excentric. 1801. = 0,00686074 

Neigung der Bahn 1801. — 3e 23“ 08.4 

jaͤhrliche trop. Bew. — Rn 5 
des Apheliums 3 = ＋ 46,98 u 

jährliche trop. Bew. 12 1 

des aufſt. Knotens ö . + 30,66 >Beobachs 

jährliche Veränderung der Ercentr. . 0,000001088 tungen, 


— . , Neigung + 0,0724 
Endlich it für die Mitternacht des pariſer Meridians zwi⸗ 
ſchen dem 3. Dec. 1800 und dem 1. Jan. 1801 ö 
die mittlere Länge der Venus = 08. 109 44° 21% 
— — — des Aphel. = 10 8 43 33 
— — L des Knot. = 2 14 54 13. 


Nach Piazzi “) iſt das tropiſche Jahr = 365 T. 5 St. 48° 
50% , nur um 0/80 Sek. kleiner als nach den Sonnentafein ö 
des Hr. von Sach, und um 1½% 6 kleiner als nach Delambre, 

die Bar Länge der Ba: \ 
am 31. Dec. 1804 im mittl. | = 9% 9° 39° 43°%,0 

Mittag zu Palermo ; 

a 9 9 39 41,0 v. Zach 


2 =9 9 39 40,0 Delambre 
Länge des Apog. 1805. = 3 9 35 
> — — — 14, O v. Zach 
5 — — — 13,0 Delambre 
jaͤhrl. Bew. des Apog. = 1 22 
1 I 2,91 v. Zach. und 
a 5 Delambre. 
Excentr. 1805. = 001678622 
0,0:67900 von Zach 
n o, 0167926 Delambre 
Durchmeſſer der Sonne } 8 3a“ 2% 
in der mittl. Diſt. 47 
32 2,75 v. Zach u. Delambre, - 


Zuſatz zu F. 310. und 366. 
Wenn man den mittleren Abſtand des Monds von der Erde 
2 4“ ſetzt, und die übrigen in dem angeführten F. gebrauchten 
Benennungen beybehaͤlt; 5 ift Er cél. T. III. pag. 248.) 
7 n „,  (2,00061 fir di 
333 eg rs6se. 8 und daher fuͤr die Abplat⸗ 


tung 383 
„) Monatl. Corresp. Aug. 1807. pag. 184. 
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3 2—3 * 
0 oder Sin.p = 2 5 1, 008823. 5, ſehr nahe mit 


dem F. 310, S. 540. gegebenen Ausdruck uͤbereinſtimmend. Setzt 
man 7 2 327160 1 (F. 143.), 1 = o, 5092616 (H. 269.), alſo 4“ = 


2 m 
0,5104367 , und p =57° 1"; fo erhalt man 7 Fe Und 


umgekehrt, wenn man nach $. 307. die Maſſe des Monds 89 75 
ſetzt; fo findet man p = 57, 0°,83, nur o’,ı7 weniger, als der 
conſtante Theil der Bürgiſchen Mondsparallaxe ausmacht, wel⸗ 
cher bey der von Buͤrg gewaͤhlten Form der Mondstafeln die Ho⸗ 
rizontalparallaxe des Monds unter dem Aequator in ſeiner mitt⸗ 
leren Diſtanz von der Erde iſt. 


Zufag zu F. 362. und 363. 


piazzi ſetzt die mittlere Schiefe der Ekliptik fuͤr den Anfang 
des Jahrs 1800 r 23 27“ 50“, und ihre jährliche Abnahme nach 
den Beobachtungen der neueren Aſtronomen = 0,443. Ferner 
fand er aus den Beobachtungen das jährliche Zuruͤckweichen der 
Aequinoktialpunkte = 5021056, die durch die Einwirkung der 
Planeten bewirkte virecte Bewegung der Aequinoktialpunkte 
(F. 363.) O.,. 1774, ſo daß hienach die ganze durch die Sonne 
und den Mond bewirkte jaͤhrliche Bewegung der Aequinoktial⸗ 
punkte = 50,388 wird. Die Nutation in der Länge fer er 
= 10 Sin. be ). Hieraus folgt nach S. 672 die Nuration der 
Schiefe der Etliptik = 10,,ö15. Maskelyne fand dieſe durch 
die Vergleichung aller von Bradley über die Mutation angeftells 


ten Beobachtungen = 9 53 ). 


Zufaß zu F. 368 
Delambre fand aus Maskelyne'ſchen Beobachtungen von 
1800, 1805 und 1807 weder eine periodiſche, noch progreſſive 
Aenderung des Sonnenhalbmeſſers, aber die Differenz der Hori⸗ 
zontal⸗ und Vertikalhalbmeſſer beynahe mit Hr. von Cindenau 
uͤbereinſtimmend *.). Er erhielt folgende Reſultate. 


5) Monatl. Corresp. Aug. 1807. pag. 185. 
„ Mecan. cél. T. III. pag. 159. 
®+#) Monatl. Corresp. Aug. 18 10. pag. 193: U. f. 
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Horizontalhalbmeſſer in der mittleren Diſtanz. 
1800. 1805. 1807. Mittel. 
Januar 950%09 | 959°,974 | 960,599 | 968/254 
29 | 960, g06 | g6r, 180 | 960, 815 


Februar 960, 

März 960, 35 900, 617 | 961, 215 | 900, 727 
April 900, 25 | 960, 360 | 961, 2890 960, 633. 
May 900, 87 | 961, 178 962, 050 | 061, 356 
Junius 960, 05 | 960, 310 960, 519 960, 460 
Julius 960, 47 | 960, 610 | 960, 780 900, 620 


Auguſt 950, 87 | 960, 544 f, 314 | 960, 576 
September | 960, 12 | 959, 860 | 960, 104 900 928 
October 960, 48 | 96T, 140 | 960, 988 | 960, 869 
November | 960, 64 | 96T, 493 | 961, 642 901, 258 
December | 959, 06 969, 973 | 960, 350 | 960, 128 


ge 


Mittel. 960,212 | 960, 710 | 961, Sı3 905, * 
Indeſſen ſcheinen doch auch hier, beſonders in dem ittel 
die 0 Ungleichheiten ſichtbar zu werden. . — 


Vertikalhalbmeſſer. 

1805. 1807. 
Januar 2 „ | 966,450 
Februar | 964,999 | 963, 895 
März 965, 178 | 965, 508 
April 904, 281 | 965, 531 
May — ..., 904, 462 
Junius 963, 992 | 963, 177 
Julius 2 961, 190 
Auguft 971, 990 | 966, 092 
September | 964, 046 | 963, 994 
October 964, 373 | 964, 485 
November — 8 
December | 962, 074 903 898 
Mittel. 963, 857 964, 434 


Hienach iſt 
® Vertikal⸗Halbmeſſer 
im Mittel mit Ruͤck⸗“ _ RT: 
ficht auf die Anzahl; = 964 038 
der Beobachtungen 
C = 960, 645 
eonft, Corr. wegen Ref, + o, 25 5). 
960, 893 
Diff. der Hor. und Vert. Halbm. = 3/143 


) Da Stjour Traité analyt. des mouv. app. des corps cel. T. I. 
pag. 243. 
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Delambre erklärt dieſen Unterſchied daraus, daß bey den 
Hoͤhenmeßungen gewöhnlich der dem Mittelpunkt der Sonne zu⸗ 
nächft liegende Rand des Fadens mit dem Sonnenrand in Berüh⸗ 
rung gebracht, und daher der aus den beobachteten Höhen des 
oberen und unteren Sonnenrandes geſchloßene Durchmeſſer der 
Sonne um die Fadendicke zu groß gefunden wird. Die halbe 
Fadendicke hatte er wenig von drey Sekunden verſchieden gefun⸗ 
den, ſo daß nach dieſer Correction die vertikalen Halbmeſſer ge⸗ 
nau mit den horizontalen uͤbereinſtimmen wuͤrden. 

Auch Lalande hatte den Polardurchmeſſer der Sonne um 
zwey Sekunden größer gefunden, als den Aequatorialdurchmeſ⸗ 
ſer (Astronomie T. II. n. 1388. pag. 113.) i 
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| i A. Aufſteigung, gerade, der Sonne, 44. 

Abenddaͤmmerung, 76. eines Sterns, 54. Veraͤnd. 58. 

Abendpunkt, 3. } Auges, 60, 

Abendſteru, 131. Axendrehung, der Erde, 219. 243. der 

Abendweite, 11. 1a. 5 Venus, 139. d. Mars, 152. d. Monds, 

Abirrung, Aberration, 235. f. wie ſie 121. des Jupiters, 163. des Saturns, 
bey den Planeten in Rechnung ge-] 172. der Sonne, 85. 


bracht wird, 355. Azimuth, 8. 10. 13. 14. 

Abplattung, der Erde, 197. 590. 647. B. 
55 ˙· 5 \ Barometer, Veränderung feiner Hoͤ⸗ 

——— des, Jupiters, 163. 623. he durch die Ebbe und Fluth der At⸗ 

Graͤnzen derſelben 656. moſphaͤre, 686. 

— des Mars, 152. Berge, des Monde, 124. f. der Bes 

des Saturns, 173. nus, 139. 
— der Sonne, 688. Bewegung, Geſetze der, 376. f. gleich⸗ 


Abweichung, der Sonne, 44. eines formige, 377. beſchleunigte und ver⸗ 
Sterns, 54. Veränderung d. Abw.. zoͤgerte, 378. gleichfoͤrmig beſchleu⸗ 
der Sterne, 58. f nigte und verzögerte, 381. ihre Zu⸗ 

Aequator, 5 der Erde, 67. ſammenſetzung und Zerlegung, 391. 

Aequatorshoͤhe, 45. 1 krummlinigte, 392. f. auf vorgeſchrie⸗ 

Aequinoktialpunkte, 44. Beſtimmung] benen Wegen, 422, f. freye, S. Cen, 
Ihrer Lage, 45. f. ihre Bewegung | tralbewegung. tägliche , 3. iſt gleiche 


55. f. 670. foͤrmig, 41. 42, eine Folge der Aren⸗ 
Almucantharat, 9. E drehung der Erde, 219, mittlere der 
Amplitudojortiva, occidua, II. ihre Planeten, iſt unveränderlich, 593. 

Berechnung, 14. Brachystochrona, 434. 

Anomalie, mittlere, wahre, 251. Brechung der Lichtſtralen, 21. in der 

283. excentriſche, 283. Luft, 23. 

Anziehung, 502. Breite, eines Sterns, 53. Berech⸗ 
Aphelium, 247. nung, 54. der Sonne, 605. geocen⸗ 
Apogäum, 60. triſche, 305. f. geographiſche, 67. her 
Apfiden, 60% f ’ liocentriſche, 298. Breitenkreis 33. 
Apiidenlinie, 60. Beſtimmung ihrer C. 
Lage, 248. 5 Centralbewegung, 457. Geſetz der Cen⸗ 
des Monds, Loo, ihre Be, tripetalkraft in der Ellipſe, 465 f. 
wegung, 101. 560. 569. 474. in einer gegebenen krummen 
Argument der Breite, 100. Linie, 477. Beſtimmung er krum⸗ 
Aſcenſionaldifferenz, Conſtr. 12. Be men Linie, wenn die Centripetal⸗ 
rechnung, 14. kraft umgekehrt dem Quadrat der 
Aſtrognoſte, 10. Entfernung proportional iſt, 485. 


Aftronomie, ſohaͤriſche, 17. theori- f. Umlaufszeit in der Ellipfe, 489. 
ſche, 186. phpſiſ., Newtoniſche, 501. Zeit, in welcher ein Sector beſchrie⸗ 
Atmosphäre, 22. Höhe, 80. Oſcillat ben wird, 490. 
derſelben, 685. Graͤnze ihrer Ab⸗Centripetalkraft, 458. 


plattung, 685. Centriſugalkraft, S. Schwungkraft. 
Atmoſphaͤre der Sonne, 687. Ceres, 178. 
Attraction, 502. Elatrauts Theorem, 655. 
Atwoodiſche Maſchine, 437. Cometen, 179. f. ihre Bahnen, 320- 


Aufgang der Sterne, Beſtimmung] f. Beſtimmung der parab. Bahn d. 
durch Conſtr. 11. d. Berechn. 14. 40. Conſtr. 
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Conſtr. 325. f. durch Berechnung, 
333. f. Wiederkehr derſelben, Hal⸗ 
leyſcher Comet, 356. bringen keine 
mertliche Perrurbationen hervor, 
599, bog. werden durch die Plane⸗ 
ten geſtort, 608. ihre Phaſen, 357. 


195 
gleichfoͤrmige Dichtigkeit derſelben, 
651, f. Theorie ihrer Geſtalt, 626. 
f. ellipvt. Sphaͤroid, 638. f. Axen⸗ 
verhältuiß bey gleichf. Dichtigkeit, 
647. bey ungleichf. 655. Gränzen 
der Erdabplattung, 654. 


Größe des Cometen von 1807, 357. Erdaxe, 67. Theorie ihrer Bewegung, 


f. Kleinheit ihrer Maſſen, 608. 609. 
Wirtungen ihres Stoßes, 610, 
Commutationswinkel⸗ 306. 


659. f. 


Erdbahn, Beſtimmung ihrer Figur, 


257, 258, 27 


1. 
Conjunclion, 92. untere u. obere, 129. Erdferne, Eronahe, 60. des Monde, 


Conſtellation, 19. 
Copernicaniſches Syſtem, 182. 
Correſpondlrende Höhen, 7. 
Cycloide, 431. 


100. 

Eroſchatten, auf dem Mond, wahrer 
Schatten, 113. f. 

Erdſtriche, 74. 

Evection, 101, 581. 


D. 
Daͤmmerung, 76, f. bürgerliche, 77. F. 

Dauer derſelben, 77. kürzeſte 78. f. Fall, freyer, der Erdförper, 417. f. 
Declinarion, S. Abweichung. Fallhoͤhe aus der Länge des Sekun⸗ 
Dichtigkeit, der Himmelskörper, 534. f. denpendels 455. Fall mit Ruͤckſicht 

der Sonne, 537, der Erde, 339. der] auf die Arendrehung der Erde, 245. 

Planeten, 337, 538. mittlere, 535. auf der geneigten Ebene, 418. auf 
Diſtaaz, abgekurzte, 298. ſcheinbare, vorgeſchriebenen Wegen, ges. f. 

der Sterne, 19. f. Berechnunz der, durch den Fall erlangte Geſchwindig⸗ 

wahren aus der wembaren, 41. f.] keit, 426, 477. Alle Körper fallen 
Durchmeſſer, S. Salbmeſſer. im Vacuo gleich geſchwind, 456. 
g E. Be hr . ihr Einfluß auf 
Ebbe und Fluth, 675. f. Formeln zur die Strande; ' 

Berechnung bet zintöhehen, 682.683. Figur der Himmelskörper, 626. Theo⸗ 

Ebene, unbewegliche, 597. rie derſelben, 627. f. einer gegebenen 


Ecliptique fixe, 598. 
Ekliptik, ihre Eintheilung, 36. Schie⸗ 
fe, 47. Beſtimmung derſelben, 50. 
f. Veranderungen, 57. f. 594. Se⸗ 
cularveranderungen, 674. 
Elemente der Planetenbahnen, 295. 
299, f. Veranderung derſelben, 594. 
Ellipſe, Figur der Planetenbahnen, 
271. bewegliche, 504. f. 
Elongationswinkel, 306. 
Entfernung, ſcheinbare der Sterne, 
19. f. S. Diſtanz. des Monds von 
der Erde, 95. nach Ariſtarch, 110. 
der Sonne von der Erbe, 73. nach 
& Hipparch, 120, 

poche, 295. 
Erde, ihre kugelfoͤrmige Geſtalt, 14. 
f. 119. f. ihre Axendrehung, 219, 


243. Pole, 60. genauere Beſtim⸗ G 


mung ihrer Geſtalt und Große, 187. 
f. Snelllus Methode, 192, 153. 
Abplattung, 19%, 205, 210, 500, 


Umdrehungszeit entſprechen zwey Sie 
guren, 648. Gränzen der ellipt. Fi⸗ 
gur, 650. Clairaut's Theorem, 655. 


Finſterniße, der Sonne, 104, III. des 


Monds, 105, 113. der Jupiterstra⸗ 
banten, 155: Periode der Finſter⸗ 
niße, 118. f. 


Firſterne, 18. eigene Bewegung derſel⸗ 


ben, 94. f. 008. ihre Entfernung, 240, 


241» 
Flecken, der Sonne, 84. des Monds, 121. 
f. der Venus, 139. des Mars, 152. 


Jupirers, 105, des Saturus, 173. 


Fluch, 675. f. Fluthhoͤhen, ihre Der 


rechnung, 682, 683. 


Frühlingspunkt, 44. 
Fußpunkt, 2. 


G. 
asarten in der At moſphaͤre, 39. 
Segenſchein, OT. 
Geocentriſcher Ort der Planeten, Ber 


rechnung deſſelben, 305. 


647, 655. Abmeßungen des Erdipba: Geſchwindigkeit, 377. y 
roids, 210, f. Dichtigkeit, 539, un [Geſetze der Bewegung der Planeten, 
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246. f. erſtes kepl. Geſetz, 271,46 1.] Abrlattung, 163, 623, 648, 656. 
zweytes, 272. drittes, 274. Vergl. Maſſe, 332, 534. Dichtigkeit, 537. 
522. Modiſtcation des dritten, 525. Jupiterstrabanten, 154. ihre Umlaufs⸗ 


des freyen Falls 417. A zelten, 156. Abſtaͤnde, 164. Axen⸗ 
Geſetz, Mariottiſches, 22. der Trag drehung, 65. Durchmeſſer, 166. 
beit, 400% Maſſen, 623. Berfinfterungen, 155. 
Geſichtskreis, r. Dauer der Verfinſt. 165. Entdeckung 


Geſtalt, S. Figur. der ſucceſiven Fortpflanzung des 
Gleichung des Mittelpunkt, 25. ih-] Lichts, 100. Verhältnige der mitt⸗ 
re Berechnung in der Ellipſe, 280. leren Bewegungen der drey erſten 
f. groͤſte Gleichung des Mittelpunkts, Jupiterstrabanten, 157. der mittle⸗ 
im Kteis, 2547 250. in der Eulpſe,“ ren Langen, 161, 619. La places 
289. f. wie fie durch Beodachtun Theorem, ebendaſ. Lbration, 620. 
gen gefunden wird, 252. ährliche Beſtimmung ihrer jovicentriſchen 
des Monds, 102. nach der Theorie, Längen, 157, 160. Bewegung nach 


RN? 5 dem dritten kepl. Geſetz, 371. Lage 
Gieichung der Zeit, 62. und Neigung ihrer Bahnen, 300. f. 
Gleichungen des Monds, 359. nach. Geſetz ihrer Veranderung, 612. Geo⸗ 

Mayer und Bürg, 586 f. centriſche Geſtalt der Bahnen, 366, 
Grade eints Erdmerldians, 196. Uagleichheiten ihrer Bewegungen, 


Gradmeßungen, 91, 193. f. 3068. f. 615 Hauptungleichheiten 
Gravitation, 502. gegen gleichfoͤrmig ihrer Verfinſterungen, Periode von 
dichte Körper von gegebener Figur, 437 Tagen, ebendaſ. 
305. f. gegen eine Kugel, 508. K. 
Große, ſcheinbare, 72. Kepleriſche Regeln oder Geſetze, 271, 


H. 272, 200 

Halbmeſſer, ſcheinbarer und wahrer der Knoten, des Monds, 96. Bewegung 
Sonne und Planeten, 217. des] derſelben, 97. nach der Theorie, 552. 
Monds, 95. f. der Planeten, 264. 

Halbschatten, 116. Anotenlinte, 96. 

Herbſtpunkt, 44. 2 5 Koluren, 48. 

Himmelsgewolb, 1. eingedrückte Ge⸗ Kometen, S. Cometen. 
ſtalt deſſelben, 80. f. Berechnung, 82. Kraft, 399. unveränderliche und vers 

Höhe der Sterne, groͤſte und kleinſte, änderliche, 400. wodurch fie gemeßen 
3, 4. correſp. Höhen, 2. Berechnung wird, 400. Zu ammenſetzung und 
der Höhen, 12. Zerlegung der Kräfte, 414. f. aus 

Horizont, 1. dem Geſetz der Kraft das Geſetz der 

Hygrometer, ob es bey der Stralen⸗ Geſchwindigkeit finden, 401. f. 405. 
brechung zu Rath gezogen werden Kräßkte, welche nur auf das Aeußere 
muͤße, 39. wirken, 331. 

Kreisbewegung, 461. f. 


A 
Jahr, 63. tropiſches, ſideriſches, ebend 
Jahrszeiten, 43. 
Jährliche Gleichung, 102. 
Irrſterne, 18. h 
Isochrona, 432, E 
Juno, 178. ; Libration, des Monde, 121. der Jupi⸗ 
Jupiter, 152. ſcheinb. Bew. 153. Ve= terstrabanten, 620. 
ſtimmung feiner Entfernung von der Licht, Brechung des Lichts, 21. aſtro⸗ 
Sonne, 158. ſcheinbare Beſchleuni⸗“ nomiſche Stralenbrechung, S. Stra⸗ 
gung feiner mittleren Bewegung 592.“ lenbrechung. Succeſipe Fortpflan⸗ 
Urſache derſelben, 60 1. Streifen des zung des Lichts, 160. 
Jupiters, 163. Axendrehung, 163. Lichtgeſtalt, S. Phaſen. 


L. 

Laͤnge der Sterne, 33. f. heliocentri⸗ 
ſche, 297. geoceniriſche, 305. geo⸗ 
graphiſche, 67, 68. des Monds in 
feiner Bahn, 99. 


Regiſter. 


Lichtgleichung, große und kleine, 370. 
Loth, Bleyloth, 1. ; 
Luft, 22. ihre Ausdehnung durch die 


Waͤrme, 22. Gewicht, 22. Stra⸗ 
lenbrechende Kraft, 23. 


M. 


Mars, ſcheinb. Bewegung, 139. Dar⸗ 
ſtellung berfelben, 140. f. 147. feine 
Phaſen, 147. Flecken, Axendrehung, 
152. Abplattung, 152. Parallexe, 
151. dient zur Beſtimmung der Sons 
nenparallaxe, 151. 

Maſſe der Himmelskoͤrrer, 528, 534. 
wie fie gefunden wird, 528. f. der 
Planeten, 533. f. des Mondo, 545, 
672. der Jupiterstrab. 623. 

Mechanik des Himmels, 50r. 

Meer, S. Ebbe und Sluth. 

Merkur, 26. gröfte Digreß ionen, 126. 
Darſtellung ſeiner ſcheinb. Bewe⸗ 
gung, 127, 132. relative Bewegung, 
134. Durchgaͤnge vor der Sonne, 131. 
Phaſen, 128. K 

Metre, 211. 5 

Meile, geographiſche. 2711, 213. 

Meridian, Mittagskreis, 2. Beſtim⸗ 

mung ſeiner Lage, 5, 6,7. erſter Mer 
ridian, 68. 

Milchſtraße, 695. 

Mittagslinie, 2. 
werden, 7. 

Mittagspunkt, Suͤdpunkt, 3. 

Mittagsunterſchied, 68. 5 

Mittelpunkt der Kräfte, 453. gemein⸗ 
ſchaftlicher der Planetenbahnen, 491. 
des Schwungs, 442. 

Mitternachtspunkt, Nordpunkt, 3. 

Moment der Trägheit, 43. 

Monat, ſynodiſcher, gr. periodiſcher, 
91. ihre Vergleichung, 92. 

Mond der Erde, feine ſcheinbare Bahn, 
93. f. Neigung derſelben, 97. Ver⸗ 
aͤnderung, 97. taͤgliche Bewegung, 
92. mittlere tägliche Umlaufszeit, 93. 
Veraͤnderung derſelben, 94. Ungleich⸗ 
heiten feiner Bewegung, 100. f. 359. 
f. mittlere Horizontalparallare des 
Monde, 95, 548. f. mittlerer 
Halbmeſſer des Monds, 95. ſchein 
bare Vergroͤßerung am Horizont, 
8 wirkliche Zunahme ſeiner 
ſcheinbaren Große mit der Höhe, 72. 
Abſtand des Monds von der Erde, 
95. nach Ariſtarch, 110. 


wie ſie kann gezogen 
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Mondsberge, 124. f. 

Mondsſinſtern be, 105. f. 113. Graͤn⸗ 
zen ihrer Möglichkeit, 114, 115, Wer 
rioden, 118. 

Mondsflecken, 127. f. 

Mondjehr 92. ; 

Mondophaſen, ihre Bſtimmung, 106. f. 

Mondstafeln, Maper's, Buͤrg's, 585. f. 

Mondstheorſe, 545. k. Bewegung der 
Knoten, 52. f. Veraͤnderung der 
Neigung, 558. f. Bewegung der Up: 
ſidenlinſe, 560. f. jaͤhrliche Glei⸗ 
chung / 57 l. f. Secularglelchung, 575. 
f. Evection, 581. Parigtion, 382. 

Morgen⸗Daͤmmerung, 76. 

Morgenpunkt, Oſtpunkt, 3. 

Morgen ⸗ und⸗ Abendſtern, 131. 

Morgen- und⸗ Abendweite, 11. 

N 


K. 

Nachtgleichen, Munkte der Nachtglei⸗ 
chen. 44. Zeit der Nachtaleſchen, 30 
Vorrücken, 63. Vergl. Aequinokti⸗ 
alpunkte. 

Nadir, Fußpunkt, 2. 

Nebelflecke, Nebelſterne, 605. 

Nebenplancten, Geſetze ihrer Bewe⸗ 
gungen, 493, ihre Axendrehung, 121. 
1 


7 1732 
Neigung der Mondsbahn, 97. Veraͤn⸗ 
derung, 558. f; 
Neigungen der Plauetenbahnen, 301. 
Veränderung derſelben, 301, 594. 
Neumond, 91. 
Nordpunkt, 3. | . { 
Nutakion, 241. f. Theorie, 672, die 
Erſcheinungen berfelben find dieſel⸗ 
ben, als wenn das Meer mit der 
Erde eine feſte Maſſe bildete, 665. 
. 
Oppoſition, 91. 
Optiſche Ungleichheit, 256, 259. 
Oſtpunkt, 
Oſtwinde, zwiſchen den Wendekreiſen, 
686. 
Ovallinie, 3 270. 


Pallas, 178. 

Parabel, Bahn der Cometen, 320. f. 
in welchem Fall fie beſchrieben wird, 
489. - 

Parallaxe, 21. Beſtimmung durch Be: 
obachtung, 70. Horizontalparallaxe, 
71. der Sonne, 72, 75, 132, 151. 
nach der Mondstheorie, 590. des 
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Monds, 94. f. nach der Theorie der Rectaſcenſton, S. Aufſteigung. 
allgemeinen Schwere, 348. f. 700. Reductien auf die Ekliptik 100. 
f. Verbeſſerung wegen der Geſtalt[Refraction, S. Stralenbrechung. 
der Erde, 213. Parallare der Fir⸗ Richtung der Bewegung, 377. der 
ſterne, die tägliche iſt unmerklich, 40. Kraft, dor. 
tährliche, 229, 240. f. Ring, des Saturns. S. Saturn. 
Parallelkreiſe, des Aequators, 5. Rotation. S. Axendrehung. 
Pendel, einfaches, 427. Geſetze der Ruͤckläufig, 135. 
Schwingungen, 429. f. in der Eyklot⸗ S. 8 
de, 131. im Kreis, 433. Aufhängungs⸗ Saturn, 166. scheinbare Verzoͤgerung 
punkt, Mittelpunft des Schwungs, feiner mittleren Bewegung. 502. Ur⸗ 
442. Beſtimmung der Länge des ein fache derſelben, (on Arendrehang, 
fachen aus der Kange des zuſmmen 172, Irreguläre Geſtalt des Saturns, 
geſeß ten 437. f. Zunahme der pa 173. Scheinbarer Durchmeſſer. 66. 
dell ingen vom Neguator gegen die Saturnsting, 167. Morinderungen, 
Pole, 243. Pendellaͤngen unter den 168. f. dient zur Bestimmung der 
ſchiedenen Breiten, 450. Geſeh, rer] Entfernung des Saturns, 169. f. 
Veranderungen, 451. nach der Theo- Axendrebung deſfeſhen, 172, k. Abs 


rie, 639. meßungen, 173 Irreguläre Geſtalt, 
Perigaum, 60. 174. Geocentriſche Geſtalt und Lage 
Perihelium, 247. des Rings, 373. f. Theorie, 656. 


Perkurbationen, 541, 545, 607. Saturnstrabanten, 170, ſiderſſche Um⸗ 
Phaſen, des Monds, 90, 106. f. der ente 172. end e des 
Erde, 110. der Merkure, 128. der] fiehenten, 171. Ubtände und Längen, 
Venus, 130. des Mars, 147. des] ebendak. bewegen ſich nach dem drit⸗ 
Jupiters ſind unmerklich, 163: der] ten keplerſſchen Geſetz, 374. Lage ih⸗ 
Cometen, 357. rer Bahnen, 372. f. Veranderungen, 


Planelen, 18. 126. untere und obere, 623, Geocentri 
135. neue, teleſkopiſche, 178. Be⸗ 1 5 925 een 


Ummung ihres heliocenkriſchen Orts Schalt 2 
12 dem geocentriſchen, 261. Be: S 2, 
rechnung des heliocentriſchen Orts, Schfefe der Ekliptik, S. Kkliptik. 
296. f. des geocentriſchen, 305. f. Schwanken der Erdere. S. Nuration. 
Zeichen der Planeten, 179. Schwanken des Monde, S. Fibration. 
Planetenbahn, Beſtimmung derſelben Schwere der Erdloͤrper, 417. f. Geſetz 
in der Kreis hypotheſe, 316. Beſtim ihrer Veränderung, 638, 639. 
. Bahn, 275,300 f. Schwere erſtreckt ſich auf den Mond, 
8 1 94, 547. 
Polarſtern, Veranderung ſeines Ab⸗ Schweres Ilgemele 487, f. Olten, 


ands vom Pol, 59. 5 

en Nord und Sadpol der Him⸗ e an a 

1 3. der Erde, 1 54 Schwerpunkt, Bewegung deſſelben, 
W e 52. 513. an een der Bahnen um 

55. f. 670. en Schwerpunkt, 319. 

Wes 8 Körper, 304. keple- Schwingungspunkt. S. Mittelpunkt 
Prostapheresis, 251. . S. Pendel. 
Ptolemaͤiſches Syſtem, 181. Schwungkraft, 465. 


. Seculargleichung, des Monde, 102. f. 
Quadrant ein. Erdmeridians, 208,210. ihre Urfache, 575. 
Quadraturen, 90, 91. Seeulerungleichheiten, 592. 


R. Secundenpendel, Länge des einfachen, 
Radius Vector, 251, 453. 
Mechtlaͤufig, 135. Solſtitialpunkte, 44. 
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Sonne, ſcheinbare Bewegung, 43. f. 
Ungleichförmizkeit derſelben, 60. Synodiſcher Monat, or, 103. 
Arendrehung der Sonne, 85. kugel⸗Sypzygien, 91. 
foͤrmige A nn 1 T. 
rer und wahrer Durchmeſſer derſ Tag, aſtronomiſcher, 61. feine Uns 
8 re NN 688 By ae bürgerlicher, 64. Uns 
ung, 2. 048, 701. f. lichkeit des mi 2 
Scheinbare Größe der Sonne am en 3. ittleren aſtt 


Horizont, 83. f. > 11. ſcheinbarer, ao, 
„ 85 Beſtimmung ſei⸗ A pa ‚40 
ner Lege, 85. f. Teleſkopiſche Planten, 178. 
Sonnerfinfterniße, 104, f. 111. totale, ee, 126. Zeichen deſſelben, 56. 
partigle, ringſörmige 111,112. Grän⸗ Sternbilder, 37. 
zen ihrer Möglichkeit, 112. Perio⸗ Tyſerkreislicht. S. zodiakallicht. 
den, 118. f. Toiſe von Peru, zur. 


Sonnenferne, 247. f. 1, des Jupiters, 154. des 
Sonnenflecken, 84. Trabanten, Jup ‚154 


Suͤdpunkt, 3. 


ö e Saturns 170. des Uranus, 177. 

Sonnenfahr. S. Jahr. Vergl. Juviterstrabanten Sa⸗ 

Sonnennähe, 247. turnstrabanten. 

Sennen en Fortruͤcken deſſelben, Trägheit, 400. Moment der Traͤgheit, 
596, 697. = 43. 

Sonnentag / mittlerer und wahrer, 61, en 575 


62, 65. 97 Troviſches Jahr, 62. 
nenwenden, Solſtitialpunkte, 44. Store 8 
Sonde mittlere und wahre, 16 Tychoniſches ——— 183. 
is 65. 7 
Stabilit des Plauetenſyſtems, 306, Umdrehung. S. Axendrehung. 

604. des Gleichgewichts des Mee⸗ Umlanfszeit, tropiſche der Sonne, 62. 
res, 684. anomaliſtiſche Umlaufszeit, 249. 
Sterne, ihr Verſchwinden, 16, 17. Umlauſszeiten, des Monds. S. Mond. 

find durch Fernröhre bey Tag ſicht⸗ der Planeten, 300. 


„17. Vergl. Fipſterne. Untergang der Geſtirne, 10, 14, 40, 

end, 1 Bor Ungleichheit, phyſiſche und optiſche, 

Sternhaufen, 695. 259, periodiſche und Secularun⸗ 

Sterntag, 61. gieichheiten, 592. 

Sternzeit 64 Vergleichung derſelben Urauns, 175. frühere Beobachtungen 
mit mittlerer Sonnenzeit, 65. deſſelben, 176, 607. Uranustraban⸗ 


Stillſtandspunkte, des Merkurs und ten, 177, 624. 
der Venus, 136. f. der oberen Pla⸗ V. 
neten, 148. f.. Varlation des Monde, 102, 382. 
Störungen, der ellipriſchen Beweg. 341. Venus, 130. Flecken, Axendrehung, 
f. des Monds durch die Sonne, 545. 139. Berge, 139. gröfter Glanz, 131. 
f. der Planeten, 607. Durchgang vor der Sonne, 131. 
Stralenbrechung, 19, 27, 24. Erſchei⸗ dient zur Beſtimmung der Sonnen 
nungen, welche fie hervorbringt, 25. parallare, 132. Darſtellung ihrer 
Theorie der Stralenbrechung, 26. f. ſcheinbaren Bewegungen, 130, 132. 
Simpſon e und Bradley's Regeln. Conſtruction ihrer relativen Bahn, 
zu ihrer Berechnung, 28. Beſtun. 134. Venustafeln, 699. 
mung der Straleubrechung durch Be Veſta, 178. 
obach ungen 31. f. 52. Tafel der Viertel, 90. 
Stralenbrechung nach La Place, 37. Vollmond, 90. eG 
BeränderungenderStralenbt 38,39. Vorruͤcken der Nachtgleichen, 63. iſt 
Stundenwinkel, 9. feine Berechnung, eine Folge der Bewegung der Erd, 
12, 13. 8 axe, 226, 670. 
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W. 2 57 aufſteigende 
ten in; S. Mor und niederſteigende Zeichen, 57. 
due Need , S een gen der ae 179 
Zeit, mittlere, wahre, 62. 


Weltaxe, 3. 
Weltſoſtem, Weltordnung, Ptolemaͤi Jeſtaleichung, 62. 
Zenith, 2. 


ſches, 181. Covernikaniſches, 182. An ber Beben pr. f der 


Tychoniſches, 183. 
Krafte, 414. f. 
ee 2 Zolle, bey Finſternißen, 113, 117. 
Widerſtand des Mittels, 5 See 126; 
Winde, zwiſchen den Wendetreiſen, hat 687. wahrſcheinliche Ur⸗ 
(vents alises) , 686. 30 Eee ben, 692. 
a en der Aeguinoktialpunkte, 
6, 22 57 0. 
8. Zuſammenkunft, or. 


Zeichen des Thierkreiſes, 36. unter⸗Zuſammenſetzung, der Bewegung, 391. 
ſcheiden ſich von den Silberne f. ber Kräfte, — fi Rn 


Druckfehler und Verbeſſerungen. 
Seite Lin. 


22 leſe man: PF und 70 der a anz des Sterns gleich nimmt, 
1 und die Punkte 5 und G ſtanz gleich 


11 3 v. u. ſtatt 70 za da 


12 15 ſt. Ru I.: 

Se 8 2 S) 
13 fil e) Sim, tot. 

17 1 v. u. fl. betrift, l. uͤbertrift. 
19 13 v. u. m weil, I. welche. 
2 6 ſt. des, I das, 
„ Beralare 
25 12 ft. den l. der. 
26 17 ft. Ende l. Erde. 
— 2 v. u. fi. Sin. ö Sin. 5“ l. Sin. 5/ Sin. 5%. 
27 1 ſt ch | cb. 
1 aal l. verlaͤngere. AERO 
810. 2 

— 11 p. u. ſt. Sin. 607—— 70 l. Sin. 57: Sin. 6 
29 13 Pr e Zenithdiſtanz. 
30 15 l. Coeffici ent. 
32 14 ſt. 8 / l. 4 

8 v. 1 L. der G Unterſchied. 

7 v. u. I. Polhoͤhen. 

4 v. u, Te 


8 ſt. 48° l. 80. 
7 v. u. ſt. Refraktion l. Temperatur. 
I b. u. fl, überſtim⸗ l. uͤbereinſtim⸗ 


Seite Lin. 


46 
47 


26 ft. Sin. Ab“: Sin. Ab l. Sin. 46’ -Sin. Ab. 
4 ſt. 46 l. Ab, 

5 v. ſt. ſt. ab l. zu. 

4 v. u. ſt. zugenommen l. abgenommen 
10 ſt. ef l. . 
18 fi, chi l. Sd. 

6 v. u. ſt. Y Tg. a. I. 1 Tg. a. 

15 ſt. §. 59. l. F. 58. 

3 b. u. ſt. acbd l. aeba 
13 ſt. in 4 l. A. wa 

N 

3 v. u. l. u 85 7 7 

7 be, u. ſt. erſcheint l. erſcheint er. 

4 v. u. ſt. 4. l. 5. 

17 ſt. wenn man l. und. 

20 ft, paralaxe I. parallare. 

24 it. feiner l. von feiner. 

0 v. u. ft. Ekliptit l. Ekliptik. 

13 ſt. Nach ſeite l. Nachtſeite. 

9. ſt. cs l. es 
21 ſt. Meridian l. Meridiane. 

3 ſt. Nachſeite l. Nacht ſelte. 
11 iſt die 28. Figur zu citiren. 

19 l. vor der Sonne. 

14 ft. nehmen l. nehme. 
24 ſt. oe am b.. 5 

und 5 ft. Bewegungen l. Bewegung. 
13 fi. (K Y l. R-r2). a 
21 ft. 200 l. 2000, 

10 ft. er? - 9?) l. ( - 9°). 

14 ft. parellen l. parallelen. 

13 b. u. fi. Punkt l. Winkel. 

10 J. veränderlich. 

4 l. Flamſteed. 

15 fl. Unordnung l. Anordnung. 

8 v. U. ſt. kommt l. kennt. 

. U, i l., . 

12 v. u. fi. 1718,87 l. 850,435. 

10 Ui n Ar 5 
8. u. a DSF, 

12 b. U. ſt. ihre l. ihre Are. 

7 v. u. ft. dem l. den. . 

2 v. u. ſt. Bewegungen l. Benennungen. 
11 v. u. l. mehr als 

A e e 

1 ſt. 19,36 J. 19,26. 

7 b. U. fi. verſchiedene J. verſchiedenen. 
— — fi Länge l. Langen. 

2 ft. Umfangse l. Umgangs. 

11 p. u. fi. beziehende l. ſich beziehende. 
7 ft. Apſidenlie I. Apfibenlinie. 

6 v. u. ſt. iſt l. iſt. 

5 p. U. fte 4 I. et, 

18 ft. Vp l. p.. 


2 f. T6 0 H l. re. U- I "N, 


13 


Seite Lin. 

205 30 fl. LI l. L, zweymal. 

270 8 v. u. in der Note ft. apello l. appello. 

285 12 ſt. VI es 1. Vi-e:. 

288 3 ſt. Graͤnze l. Genuͤge. 

293 3 ſt. Cos. l. Cos. v. 

— 22 ſt. als l. alſo. 

312 u. 313 kommt der Buchſtabe ö unter zweyerley Bedeutung vor. In n. 1. 
8. u. I. II. bezeichnet er die Breite PTR, in den übrigen Aus⸗ 
druͤcken aber den Winkel KT. 

328 10 l. der Sonne Sr, des Planeten Sa, die Muffe der Erde S, des 

5 Planeten 

333 18 l. Insigniores. 

— 235 ſt. C l. O. 1 

338 6 v. u. fi. Cos. 3 25 l. Cos. 1 

— 5 v. u. ſt,. P l. PH, 

354 10 p. u. I. Länge des Periheliums = 270 u, ſ. w. 

389 24 ft, Beſchleunigung l. Beſchreibung. 

397 12 ft. ſey l. ſeyn. 

— 224 ſt. in An |. Hm. 5 

308 6 v. u. fi. Perhättniß l. Verhältniß. 

421 25 l. verhalt ſich 

430 11 ſt. 1: 4% l. 2: 4. 

— 12 ſt. 1:62 l. 1: 1. 

— 13 f. 1 l. 1: **. 

— 16 ſt. * 1 l. 11. 

— y. u. ſt fiel. ſich. 

436 4 v. u. ſt. EN l. P- K. 

477 19 fi. welcher l. welche 

480 9 v. u. fl. chi. 24. 

2 ft. d. A l. MQA=MS. 
506 16 fi. mr I. ur. 
23 ſt. Sin. 8“, l. Sin. 8%8. 
551 1 ſt. A l. Ay. 
552 1 v. u. iſt die 131. Fig. zu citiren, 
553 12 v. u. ft. Perperdickel l. Perpeubickel. 
500 6 v. u. ſt. c l. cp, e 


75 
561 4 l. Centripetalkraft 1 G. 273. n. I.), und in einem mit 


dem Halbmeſſer m mit der Geſchwindigkeit 0 beſchriebenen 
Kreis die - 
566 13 fl. eine l. einer 


J a N 
576 24 fi. 2 (00 a 
587 30 ſt. XV. l. XXV. 
589 2 ſt. 57“ l. 57°. 1 
608 7 It. Peturbattonen I. Perturbationen. 
623 21 ſt. III. I. IV. und zwiſchen II. und IV. ſetze man III. 0,0000834972, 
644 2 v. u. ſt. 20. l. s. 
650 24 fi. Die l. die n 


672 14 l. Aeguinoktialpunkts. G 
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